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Capitulo 1

Introduccion

Uno de los grandes enigmas cientificos sin resolver, es la existencia de materia
obscura (DM). Esta fue propuesta por primera vez en la decada de lo 307s
como un componente especulativo del Universo, ahora ya es conocida como un
ingrediente vital para el cosmos. Ocho veces méas abundante que la materia
ordinaria, una cuarta parte de la densidad total del Universo y el componente
principal para la formacién de estructura en el Universo [1].

Su naturaleza aun se mantiene como un misterio, pero si se asume que
estd constituida por particulas sub-atomicas que interactian débilmente, en-
tonces es consistente con las estructuras a gran escala.

Algunas particulas candidatas a materia obscura son discutidas con parti-
cular énfasis, como es el caso del neutrino, axion, las WIMPs y el neutralino una
particula predicha por la extensién siper simétrica del Modelo Estandar de fisica
de particulas. Asi mismo se incluyen diversos candidatos como lo son: Campos
Escalares, Dimensiones Extras, MOND (MOdified Newtonian Dynamics), entre
otros.

Un modelo que ha llegado a ser la teoria moderna estandar de formacion
de estructura, es el modelo de Materia Obscura Fria (CDM). Sus predicciones
se encuentran en concordancia con los datos a grandes escalas, asi como en
diversas explicaciones de las propiedades de galaxias. Sin embargo, a pesar de
los éxitos de CDM, ha habido preocupaciones en escalas pequenias debido a
que los perfiles de densidad en los ntcleos de las galaxias predichos por CDM
exhiben un aumento abrupto en la densidad central, en contraste con las curvas
de rotacién observadas. Otro problema de CDM en pequenas escalas incluye
la existencia de un nimero muy elevado de halos pequenos en simulaciones, al
contrario del nimero de galaxias pequenas observadas localmente.



Modificaciones a la teoria, tales como agregar propiedades a las particulas
de materia obscura, mas alld de interacciones gravitacionales, o simplemente
un mejor entendimiento de la fisica de formacion de galaxias, pueden resolver
algunos de los problemas. Entre estas modificaciones se encuentran:

Materia Obscura Auto Interactuante (SIDM).
Materia Obscura Tibia (WDM).

Materia Obscura Repulsiva (RDM).

Materia Obscura Difusa (FDM).

Materia Obscura Auto Aniquiliante (SADM).
Materia Obscura que Decae (DDM).



Capitulo 2

. Es necesaria la materia
obscura?

Uno de los enigmas mas fascinantes en la fisica, es el problema de la existencia
de materia obscura en el universo. La mayoria de los astrénomos, cosmélogos
y gente dedicada al estudio de la fisica de particulas estdn convencidos de que
al menos el 33 % del total de la masa del Universo [2], es algin tipo de materia
no-luminosa, la cual es llamada ”materia obscura”. Sin embargo, a pesar que la
existencia de este tipo de materia fue sugerida hace 72 afos, atin no se sabe su
composicion.

Los primeros signos de materia obscura aparecieron en los estudios de los
movimientos celestes realizados durante la década de los anos 30, del siglo XX.
Uno de ellos, encabezado por el astrénomo holandés Jan Hendrik Oort, quien
examiné los movimientos de las estrellas en las regiones limitrofes de la Via
Lactea. Oort calculé cuanta masa debia tener la parte interior de la galaxia
para mantener a las estrellas sujetas gravitacionalmente en sus érbitas. Luego
estimo la masa real de las estrellas interiores, y llegd a un resultado que la hacia
un 50 por ciento mas pequena de lo necesario para explicar los movimientos
observados.

En 1933, el astrénomo Fritz Zwicky [3] proporciond la evidencia que la masa
luminosa (estrellas) en el cimulo de Coma, la cual consiste en alrededor de 1000
galaxias, era mucho menor que el total de la masa calculada por el movimiento de
las galaxias que la componen. Pero no fue sino hasta 1970 cuando se comenzo a
considerar seriamente la existencia de materia obscura.

A pesar de las numerosas contribuciones de docenas de cientificos, el tema de
la materia osbcura no fue muy estudiado sino hasta 1977, cuando el trabajo de
investigacién de la astrénoma Vera Rubin [4] , de la institucién de Carnegie en
E.U., indic6 que las galaxias requieren de una cantidad mucho mayor de masa



que la visible. Ella descubrié esto midiendo la velocidad rotacional del gas cerca
del centro de las galaxias (se pensaba que éstas rotan como el sistema solar,
en el cual los planetas exteriores rotan maés lentamente que aquellos cercanos
al centro). De hecho, ella descubrié que la velocidad rotacional de las galaxias
espirales no disminuye en las regiones cercanas a sus limites, en la Via Lactea
las estrellas se mueven a través del espacio a 240 km/s aproximadamente, sin
importar el lugar en que estén situadas. Las estrellas en el centro de la galaxia
y las estrellas lejanas en los brazos de la espiral, parecen moverse a la misma
velocidad. Esta velocidad no era la esperada si se calculaba debido a la atraccién
gravitacional de la materia luminosa.

A pesar que la naturaleza de materia obscura es ain desconocida, su exis-
tencia hipotética no es del todo absurda.

La presencia de este tipo de materia en galaxias espirales fue la explicaciéon
mas plausible para justificar la irregularidad en las curvas de rotacion de estas
galaxias, como se discutird mas adelante.

2.1. Materia Obscura en Galaxias

En el estudio de la dindmica galdctica, se argumenta que en general no es
necesario usar la Relatividad General ya que los campos gravitacionales involu-
crados son tan débiles que la teoria de gravitacion de Newton es muy buena
aproximacion.

Para calcular las velocidades de rotacion de las estrellas o nubes de hidrogeno
localizadas en las galaxias es suficiente con extrapolar la ley de Newton.

Por ejemplo: para el caso de nuestro sistema solar consideraremos un planeta
localizado a una distancia promedio r al centro del sol. El equilibrio entre la
fuerza centripeta y gravitacional esta dado por v*(r)/r = GM(r)/r?, donde
v(r) es la velocidad orbital promedio del planeta y M(r) es la masa total dentro
de la orbita. Por lo tanto

u(r) = . (2.1)

Claramente v(r) disminuye con un incremento en el distancia r. Para el
sistema solar la masa total M(r) dentro de la orbita estd dada principalmente
por la masa solar Mg que es constante y esta dada por My = 1,989 x 103°kg.
La credibiladad de esta formula se puede comprobar facilmente, la distancia
promedio Sol-Tierra es de alrededor de 150 x 10%km, implicando que v = 30km
571, lo cual es un resultado muy conocido.



En el caso de una galaxia, si su distribucién de masa puede ser aproximada
como esférica o eliptica, la ecuacién (2.1) puede ser usada como una buena
estimacion. Ademaés si la masa de la galaxia esta concentrada en su parte visible,
uno esperaria que v(r) o« % para distancias lejanas al centro de la galaxia.

Por otro lado, los astrénomos por medio del efecto Doppler, observan que
la velocidad se mantiene alrededor de 100 — 200 km s~!. Asi que para largas
distancias M(r)/r es generalmente constante y de igual manera la masa en el
interior al radio de la orbita aumenta linealmente con r. Este fendmeno ha
sido observado en alrededor de mil galaxias espirales y en particular en nuestra
galaxia, La Via Lictea. La explicacién para este tipo de curvas de rotacién (Fig
2.1), es asumir que el disco de la galaxia se encuentra inmerso en un halo de
materia obscura.

Galaxia expiral
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Figura 2.1: Discrepancia mostrada en una galaxia es-
piral debido a la observacién en su materia luminosa
(usando segunda ley de Newton) y a la observacién
en las velocidades de rotacién (usando corrimiento al
rojo de sus estrellas;linea continua)[7]

La cantidad y la composicién de materia y energia en el Universo es de
fundamental importancia en cosmologia, usualmente los cosmélogos expresan la
densidad de masa promedio del Universo p, en unidades de la llamada densidad
critica p. ~ 1072 gr em™2 y definen el pardmetro de densidad como:



=" (2.2)

Si p > pe (2 > 1) el Universo se expande hasta alcanzar un maximo y luego
se contrae (Universo cerrado). Si p < p. (2 < 1) el Universo continuard expan-
diéndose por siempre (Universo abierto). En el caso critico 2 = 1, indica que el
Universo tiene una geometria plana [5].

Claramente, la cantidad total de materia en el Universo estd determinada
por

Q = Quum + Qops + Q. (23)

Donde los parametros de densidad estan relacionados de la iguiente manera:
= Qum -Materia Ordinaria (Radiacién,bariones,neutrinos,etc.).
= (s -Materia Obscura.

» Q) -Energia del vacio y curvatura “Quintessence”).
A y

Considerando recientes observaciones de materia luminosa se determina que
Quum =~ 0,04, mientras que analisis en las curvas de rotacién implican que Qps =
0,33.

Este andlisis implica que la materia obscura es ocho veces mas abundante
de la materia ordinaria.

2.2. Materia Obscura a Grandes Escalas

En 1915 Albert Einstein desarroll6 la Teoria General de la Relatividad. Una
consecuencia de esta teoria son las llamadas lentes gravitacionales. El uso de
estas lentes es el método mas fiable que confirma nuestras predicciones, en este,
los ctimulos de galaxias acttian como lentes que distorsionan la luz emitida por
cuasares y galaxias de fondo, esto es debido a la curvatura de la luz por efectos
gravitacionales (Fig 2.2).

Dependiendo de la distancia entre la fuente de luz, la Tierra y el objeto
deflector de la luz (situado entre ambos), asi como de la alineacién entre los
tres cuerpos y la propia naturaleza del deflector (su masa, luminosidad, etc)
los resultados son diversos. Pueden producirse dos o mas imagenes del objeto
distante emisor de luz, también puede presentarse una amplificacién aparente
de la intensidad de este.
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Figura 2.2: Lente Gravitacional. Un objeto de gran
densidad produce la curvatura del espacio a su
alrededor, lo cual hace que la luz se desvie. Este efec-
to nos permite la deteccién de materia obscura, rev-
elada por las imagenes multiples de la fuente de luz
lejana.[7]

En el caso de un alineamiento preciso pueden producirse los denominados
“anillos de Einstein”, o arcos luminosos si esto no es del todo exacto.

Anélisis en lentes gravitacionales favorecen el valor de [8]
Qups ~ 0,2 — 0,3. (2.4)
Ademss, medidas en la dispersién de velocidades a grandes escalas muestran
la gran cantidad de materia obscura [8]
Qups ~ 0,3 (2.5)

De hecho, argumentos tedricos predicen 2 = 1,0440,05 [2, 9, 10], un Universo
plano, y por lo tanto grandes cantidades de materia obscura.



Capitulo 3

.De qué esta hecha la
materia obscura?

Hoy en dia existen observaciones que muestran la evidencia de materia obs-
cura, esta no solo se agrupa con la materia estelar formando halos galdcticos, si
no que también existe como densidad de fondo en el Universo entero. Ademas,
el problema no solo es explicar las curvas de rotacién, también es descifrar la
naturaleza de este tipo de materia. La bisqueda de esta solucién proporciona
una importante relacién entre los fisicos de particulas y los cosmélogos, esto es
debido a que particulas elementales son candidatos fiables a materia obscura
en el Universo. Estas particulas son necesarias para explicar la formacién de
estructura.

Revisemos los posibles candidatos a materia obscura.

En particular, notamos que objetos bariénicos pueden ser componentes de la
materia obscura, pero se necesitan mdas candidatos. Afortunadamente la fisica
de particulas ofrece varios candidatos para este tipo de materia. Sin embar-
go el Modelo Estandar de particulas e interacciones no incluye particulas no
bariénicas que puedan contribuir a la materia obscura, varias extensiones de
este modelo si las tienen.

3.1. Candidatos a Materia Obscura
3.1.1. MACHOs

Puesto que la materia ordinaria es baridnica, la posibilidad mas simple es
asumir que también esta es la composicion de la materia obscura. Los principales
candidatos son los cuerpos astrofisicos conocidos como MAssive Compact Halo
Objects (MACHOs), como es el caso de estrellas de neutrones, enanas cafés,
objetos tipo jovianos, hoyos negros, etc.



Por ejemplo: Si un objeto del tipo MACHO pasara entre la tierra y una
estrella perteneciente a una galaxia vecina, tal como la Gran Nube de Magalla-
nes, entonces el campo gravitacional del MACHO desviara la luz de la estrella
distante, la dirigird y enfocard hacia nuestros telescopios. De esta manera se
apreciard un aumento en el brillo de la estrella durante el corto periodo de
tiempo que tarda en pasar el MACHO por delante de esta, fenémeno al que se
le ha dado el nombre de “micro lente” [5, 6] (Fig 3.1).

MACHOs detectados por microlentes
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Figura 3.1: Curvas de luz para una estrella localizada en la
Gran Nube de Magallanes. El eje x se encuentra en dias con
un origen arbitrario, mientras que el eje y muestra el brillo
de la estrella en luz roja y luz azul (las unidades verticales
son las escalas de magnitud)[5, 6].

La figura 3.1 muestra que:

= Kl brillo aparece una vez, en lugar de ser periddico, lo cual excluye una
clase de estrellas binarias.
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= Es el mismo en luz roja que en azul, mientras que las estrellas variables
brillan a diferentes longitudes de onda.

= La forma simétrica de las curvas de luz corresponde a lo esperado, como
si algo “invisible”, estuviera pasando frente a la estrella.

Dependiendo de la masa del MACHO y de su distancia a la Tierra, el periodo
de aumento en el brillo puede durar dias, semanas o meses. El tiempo de aumento
del brillo si un planeta pasara es de 1/2 hora, para una enana café 3 semanas,
mientras que para una enana blanca es de alrededor de 5 semanas.

Resultados preliminares de la busqueda de MACHOs mediante efectos de
lentes gravitacionales indican que un halo estandar tiene una fraccién de masa
no mayor que el 0.66 % de MACHOs con masa menor que 0.1 masas solares al
95 % de nivel de confianza.

Por otro lado, el escenario de la niicleo-sintesis explica el origen de los elemen-
tos después del bin-bang tomando en cuenta las abundancias de helio, deuterio
y litio, limitando al niimero de bariones que pueden existir en el Universo [9, 11],
llamado

Qparionh? = 0,0214 + 0,0020.". (3.1)

Esta densidad es claramente pequena comparada con la cantidad de materia
obscura en el Universo (2.5), por tanto materia no-bariénica es necesaria en el
Universo.

De igual manera el equipo del astrofisico Dennis Zaritsky del Observatorio
de Lick - California, estudiando la masa del halo de nuestra galaxia y usando
la dindmica intergalactica entre la Via Lactea y sus galaxias satélites, llegé a la
conclusién de que las propiedades atribuidas a los MACHOSs son incompatibles
con la dindmica de las galaxias espirales. Por lo tanto, la materia obscura no
puede estar compuesta de MACHOSs, lo que al parecer excluye definitivamente
a estos candidatos.

3.1.2. MOND (MOdified Newtonian Dynamics)

En 1983, Mordehai Milgrom propone que la teoria newtoniana de la gravedad
debe ser modificada para aceleraciones pequefias (ag ~ 1,2 + 0,1 x 10~ %ms2?)
[12, 15], y que la fisica de Newton es una buena aproximacién sélo para acelera-
ciones mayores que ag.

Donde h = 0,72 + 0,08
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Asombrosamente, tal modificacién le permite explicar muchos de los datos
observados sin recurrir (en la mayorfa de los casos) a postular materia obscura
no-bariénica, e incluso explica el origen de varias cantidades astrofisicas (de
la dindmica galdctica) obtenidas empiricamente dentro de un marco tedrico
unificado. Su rango de aplicabilidad y éxito es muy amplio: desde las galaxias
enanas esferoidales hasta supercimulos galdcticos.

MOND no es una teoria basada en principios fundamentales, ya que no se
deduce de ninguna teoria conocida, sino que es una propuesta fenomenolégica
que busca sus bases en nuevas teorias, en nueva fisica.

En noviembre del 2002, datos del satélite Chandra [17], proporcionaron la
evidencia que se interpreta como desfavorable a la MOND y favorable para la
hipotesis de la existencia de materia obscura: la ”forma y orientaciéon”de una
nube de gas caliente que rodea a una galaxia estudiada por el satélite no puede
ser explicada de otra forma que no sea la existencia de materia obscura fria
[13, 14](que posee velocidades lentas y portanto es no relativista). Sin embargo,
los defensores de la MOND argumentan que los datos también parecen poner a
la materia obscura fria en problemas, por lo que aun no es claro si MOND ha
dejado de ser una hipotesis viable.

3.1.3. Campos Escalares

Tanto en el modelo estdndar de la fisica de particulas (MEFP) como en
la mayoria de las teorias que tratan de extenderlo, se predice la existencia de
campos escalares (spin cero): el bosén de Higgs (que le da masa a las particulas),
el Inflatén (postulado en muchos modelos inflacionarios como el causante del
periodo de expansién stper luminica por el Universo temprano), el Dilatén
(postulados por todas las teorfas de Supercuerdas), etc.. Sin embargo, hasta la
fecha, tales campos no han sido detectados por algtin experimento.

En caso de existir, tal campo escalar ocuparia todo el Universo, serfa om-
nipresente. Aunque tales campos se postulan como posibles candidatos para
la energia obscura, también es posible postular variedades y combinaciones de
éstos, tales que sirvan como modelos de materia obscura. Existen modelos de un
campo escalar (oscilatén [18]) que sirve como inflatén y también como materia
obscura. Es decir, si se postula la existencia de un campo escalar con cier-
tas propiedades es posible explicar las curvas de rotacion de todas las galaxias
estudiadas, y también solucionar, de manera exitosa, una serie de problemas
referentes a la formacién de galaxias.

El problema de la existencia del campo escalar, dentro del MEFP, es que si
es fundamental (no estd compuesto por otras particulas) es bastante inestable,
y tedricamente no serviria para nada; por tanto, hay que usar campos escalares
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compuestos (condensados fermidnicos, teorfa de Technicolor, etc.) o usar aque-
llos escalares predichos por las nuevas teorias que extienden al MEFP y que no
tienen problemas

3.1.4. Dimensiones Extras

Recientemente se han propuesto modelos cosmolégicos basados en la idea de
las branas, los mundo-branas (World-branes)[19], en los cuales se postula que
nuestro Universo estd inmerso en un sub-espacio de (3+1)-dimensiones, una 3-
brana, la cual a su vez estd inmersa en un espacio de mayor dimension. Asi, la
“materia”’ que existe “afuera”’de nuestro Universo, “afuera”de nuestra 3-brana,
es materia obscura, que se hace sentir a través de su influencia gravitacional.

3.1.5. Neutrinos

Los tnicos candidatos de los cuales se conoce su existencia. Los neutrinos
son leptones, no interactiian fuertemente, tienen carga cero y spin 1/2.

En el Modelo Estédndar existen tres familias o sabores de (left handed) neu-
trinos vy, cada uno asociado con su leptén. En este, los neutrinos estrictamente
no poseen masa, debido a la no existencia de neutrinos v (right-handed) que
puedan combinarse con vy, y formar la llamada masa de Dirac a través de sus
interacciones con el doblete de Higgs.

Sin embargo, varias extensiones del Modelo Estdandar permiten que los neu-
trinos tengan masa. Este es el caso de la Gran Teoria Unificada, donde por
ejemplo, las interacciones fuertes SU(3) y las interacciones electro débiles SU(2)
x U(1) son tratadas como un solo componente e.g SO(10) o Fp, entonces vg
aparece de forma natural. Ademds, en anos recientes, observaciones solares y
atmosféricas indican que un sabor puede cambiar a otro. Notablemente, este es
un proceso cuantico (oscilaciones del neutrino) el cual solo ocurre si el neutri-
no posee masa. Experimentos en el SuperKamiokande en Japén indican que la
diferencia de masas entre el neutrino del muén y la del neutrino tau es del orden
de 0.05 eV. Si la masa del neutrino m, ~ 30eV, ellos podrian contribuir signi-
ficantemente a la materia obscura no-bariénica en el Universo. Actualmente su
namero de densidad es similar al de los fotones, en particular

3
My = 17N (3.2)

Mas atn, el nimero de densidad de los fotones se obtiene de manera muy
exacta de las mediciones en la radiacion césmica de fondo. La temperatura
actual T' ~ 2,725 K implica n, ~ 410,5¢m ™3, uno puede calcular la densidad de
masa del neutrino p, = masi,n, donde mas;,; es basicamente la masa total
debida a todos los sabores del neutrino.
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Por lo tanto

mastoet
~— 3.3
Y 30eV (3:3)
Claramente, neutrinos con m, < leV no resuelven el problema de materia
obscura, pero con neutrinos m,, =~ 10eV obtendriamos €2 ~ 0,3 que si lo resuelve
[11]. Desafortunadamente, detectar estos neutrinos en el laboratorio no es tan
sencillo debido a las pequenas energias que involucran.

Sin embargo existe una evidencia significativa en contra de los neutrinos co-
mo formadores de materia obscura. Los neutrinos de este tipo se denominan ma-
teria obscura “caliente”, debido a que se mueven con velocidades relativistas al
momento en que las galaxias se forman, por esto, la materia obscura “caliente”no
puede reproducir correctamente las observaciones en la estructura del Universo,
un Universo que este dominado por estos neutrinos formaria grandes estructuras
primero, mientras que las pequenas se formarian después por fragmentacion de
los grandes objetos, esto es incompatible con las presentes ideas sobre la evolu-
cién de las galaxias.

3.1.6. Modelos de Materia Obscura Fria

Por més de una década, varios cosmélogos favorecen un modelo alternativo,
en el cual las particulas elementales que dominan son de larga vida, frias y que
no colisionan [16].

Larga vida significa que el tiempo de vida debe ser comparable con la edad
presente del universo, alrededor de 14 billones de anos.

Fria significa que las particulas son no relativistas al inicio de la época de
materia dominante y por tanto estos pueden agruparse gravitacionalmente. De-
bido a que el agrupamiento ocurre a escalas mas pequenas que el horizonte de
Hubble y el horizonte de Hubble en la época dominada por la materia era mucho
mas pequeno que hoy en dia. Los primeros objetos que se formaron - grupos
o halos de materia obscura - eran mucho mas pequenos que la Via Lactea y
mucho menos masivos. Como el Universo se expandié y el horizonte de Hubble
crecid, varios de los primeros halos surgieron y formaron estructuras a gran es-
cala. El resultado es la jerarquia de estructura alcanzando hasta varios 6rdenes
de magnitud en volumen y masa, en concordancia con lo observado.

Sin colision significa que la seccién transversal de interacciéon entre particu-
las (materia obscura y materia ordinaria) es muy pequena, tanto que puede
ser despreciable para densidades encontradas en halos de materia obscura. Las
particulas estan sujetas gravitacionalmente a otras y viajan sin impedimentos
en Orbitas de halos con un amplio espectro de excentricidades.
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Capitulo 4

., Materia obscura fria y sin
colisiones 7

Materia obscura fria y sin colisiones ha sido favorecida por varias razones:

Primero, simulaciones numéricas en la formacién de estructura con materia
obscura fria y sin colisién estan de acuerdo con la mayoria de las observaciones
de estructura.

Segundo, para una subclase especial conocida como WIMPs (particulas ma-
sivas con interacciones débiles), existe una explicacién natural de porque tienen
el requisito de abundancia.

4.1. WIMPs

Como ya se menciond, las WIMPs son candidatas a materia obscura. Estas
particulas solo interactian gravitacionalmente con la materia bariénica. Son una
variedad de particulas predichas por las teorias de gran unificacién supersimétri-
cas, la mayoria de las mismas inestables, a excepcion del neutralino. Estas se
encontraban en equilibrio térmico en las primeras trillonesimas partes de segun-
do después del big-bang, cuando la densidad y la temperatura era muy elevada,
después abandonaron el equilibrio con una concentraciéon que simplemente se
predice por su seccién transversal de aniquilacion.

El proceso es el siguiente: cuando la temperatura T del Universo era mayor
a la masa de las WIMPs, el ntimero de densidad de las WIMPs era aproxi-
madamente igual al de los fotones ny 1y p o< T2 [5], las WIMPs se aniquilaban
con sus propias antiparticulas forméndose particulas més ligeras y viceversa.
Cuando la temperatura disminuyé por debajo de la masa m de las WIMPs, y
su nimero de densidad decayé exponencialmente como nyw e o< e=™/T solo
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una pequena fraccién de particulas ligeras tuvieron la suficiente energia cinética
para crear WIMPs. Como consecuencia de esto, la rapidez de aniquilacién de
WIMPs decay6 por debajo de la velocidad de expansién del Universo, hasta
llegar a un punto, en el cual las WIMPs no se podian aniquilar y por tanto su
densidad se mantiene constante. Siguiendo estos argumentos, la densidad de las
WIMPs puede ser calculada con el siguiente resultado [20, 24]:

7x 1072 Tem3s1
Qwimp = oont) . (4.1)

Donde 0, es la seccién transversal total de aniquilacién de un par de WIMPs
en el Modelo Estandar, v es la velocidad relativa entre dos WIMPs, y el nume-
rador se obteniene usando el valor de la temperatura de la radiaciéon césmica de
fondo, la constante de Newton, etc. Como se esperaba, la densidad de WIMPs
disminuye conforme aumenta la seccién transversal de aniquilacién.

Ahora podemos entender porque los WIMPs son buenos candidatos a ma-
teria obscura. Si una nueva particula con interacciones débiles existe en la na-
turaleza, su seccién transversal serd o ~ o?/m?_ ., donde a = O(1072) es la
constante de acoplamiento débil y mgepi = O(100GeV) es del orden de la masa
de W, la cual esta asociada al grupo SU(2) del Modelo Estandar. Adem&s uno
puede obtener o ~ 1072GeV ~2, y en temperaturas muy bajas v es muy cercana
a la velocidad de la luz, por tanto (04,v) = 10725cm3s~! . Si las particulas
interactiian a través de fuerzas débiles, para la seccién transversal de la fuerza
débil, el valor esperado de la densidad de masa hoy en dia se encuentra en el
rango que abarca de 20-30 % del total de densidad de energia del universo, como
lo observado.

Una tercera razén para favorecer a la materia obscura fria y sin colision, es
que existen candidatos con intereses especificos en los modelos de fisica funda-
mental.

4.2. Neutralino

Un candidato es el neutralino, una particula que surge en losmodelos con
super simetria [21].

Super simetria, un aspecto fundamental de las teorias de supergravedad y
supercuerdas, requiere un (atin no observado) bosén para cada fermién conocido
y un fermién para cada bosén conocido. Si la siper simetria existiese hasta
hoy, las parejas tendrian la misma masa. Pero, debido a que la siper simetria
se rompe espontaneamente a altas temperaturas en el universo temprano, hoy
las masas son distintas. También, muchas de las particulas stper simétricas
son inestables y decaen muy réapido después del rompimiento de simetria. Sin
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embargo, existe una particula (Neutrlino -con masa del orden de 100 GeV) que
su simetria impide que decaiga. En los modelos méas simples, estas particulas
son eléctricamente neutras e interactian débilmente - candidatos ideales para
WIMPs.

Si la materia obscura consiste de neutralinos, grandes y sensibles detectores
podrian detectar su paso a través de las vecindades de nuestro sistema solar, y
en particular en nuestro planeta tierra.

4.3. Axion

Otro candidato interesante es el axién, una particula neutra y muy ligera,
importante en suprimir violacion de CP en las teorias unificadas. Los axiones
que se produjeron en el Big-Bang nunca estuvieron en equilibrio térmico (estos
inmediatamente forman condensados de Bose que pernean el Universo), y por
lo tanto son siempre no-relativistas (materia obscura fria CDM).

Los axiénes son particulas con spin cero, carga cero, asociados al rompimien-
to espontdneo de simetria del grupo U(1) Peccei-Quinn. A pesar de que los
axiénes son particulas sin masa a niveles cldsicos, pueden obtener una pequena
masa por efectos no perturbativos. La masa del axién m, y su acoplamien-
to con la materia g, son proporcionales a 1/f,, donde f, es la constante de
decaimiento que esta relacionada con el rompimiento de simetria. En particu-
lar, el acoplamiento de un axién con dos fermiones de masa my esta dado por
Ga ~ M/ fa, asi mismo my ~ A3 p/ fal20].

102 GeV
X ——.

e ~ 107%eV 7

(4.2)

La supernova SN1987 impuso el limite f, > 10°GeV. Por otro lado, oscila-
ciones coherentes del axion alrededor del minimo de su potencial pueden dar
una importante contribucion a la densidad de energia del Universo, la condicién
Q) ~ 1 impone un limite inferior a la masa del axién implicando f, < 10'2GeV.
De la combinacién de ambas constricciones obtenemos

1012GeV > f, > 10°GeV. (4.3)

FEl limite inferior implica una constante de acoplamiento muy pequena entre
el axion y la materia ordinaria y por tanto un largo tiempo de vida media, varios
6rdenes mayor a la edad del Universo.

El limite superior implica que m, ~ 10~%eV si los axiénesson un componente
significante de materia obscura.
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Capitulo 5

Inconsistencias en los
fundamentos

El modelo estdndar, combinado con la idea de materia obscura fria, sin
colisiones, puede ser puesto a prueba a diferentes escalas fisicas. Las escalas
mayores (miles de Mpc) son vistas en su radiacién césmica de fondo, las medidas
en la distribucién de energia y materia son hechas cuando su distribucién era
ligeramente uniforme y no habia estructura.

Después vienen las mediciones de estructura a gran escala vistas en la dis-
tribucién de una gama de galaxias desde varios miles de Mpc hasta varios Mpc.
En estas escalas, las observaciones y la teoria son consistentes inspirando gran
confianza en un panorama general.

Sin embargo, en escalas mas pequenas, desde un Mpc hasta escalas de ga-
laxias (kpc) y més abajo, existe confusién, o los resultados de las pruebas son
inciertos o indican un desacuerdo con lo esperado por la teoria. Estas aparentes
contrariedades comenzaron hace varios afos y no ha surgido ningin concenso
de si esto representa un problema real. La gran parte de tedricos, creen que si
existiese un problema, este es debido a nuestra vaga idea acerca de la natura-
leza de materia obscura mas que un problema con el panorama global dado en
concordancia con los modelos.

Deberia haber méas incertidumbre en objetos méas pequenos que son relati-
vamente mas cercanos, debido a que:

Primero, en escalas grandes la gravedad gobierna, por tanto el entendimiento
de nuestras predicciones involucra solo computo muy simple basado en las leyes
de la gravedad de Newton y Einstein. En escalas méas pequenas, las complejas
interacciones hidrodinamicas de materia densa y caliente deben ser incluidas.
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Segundo, las fluctuaciones en grandes escalas son muy pequenas y existen
métodos de cémputo correctos para tales cantidades, pero en escalas de galaxias,
las interacciones fisicas de la materia ordinaria y la radiacion son demasiado
complejas. Se requiere de simulaciones en stiper cémputo, sin embargo estas no
son del todo fiables o reproducibles de un investigador a otro.

Como varios problemas han surgido, se necesitan avances en las observa-
ciones y en las aseveraciones tedricas [22, 23].

Simulaciones numéricas basadas en CDM predicen:

1. Una sobre produccién en sub-estructuras galdcticas (galaxias pequenas,
irregulares, enanas esferoidales) giran alrededor dentro de unidades més
grandes, lo cual no se observa en el Universo; también predice la existen-
cia de cimulos de estrellas en regiones del espacio intergaldctico, lo cual
tampoco se observa.

a) El nimero de halos esperados varia violentamente como el inverso de
la masa, asi varios sistemas de enanas, similares a nuestra companera
la nube de Magallanes, deberian encontrarse mas lejos.

b) El efecto de lentes en pequenos halos, debe ser evidente en la dis-
tribucién de brillo de multiples imagenes de una galaxia dada, pero
la evidencia actual es inconclusa.

¢) En los halos pequenos que giran en los alrededores de la Via Léctea
y otros sistemas, deberia abultarse el ancho de los discos delgados en
las galaxias normales por més de lo observado.

2. Los perfiles de densidad de los halos de materia obscura deberian exhibir
un “pico”, en el ntcleo, en el cual la densidad aumenta abruptamente con-
forme la distancia decrece al centro, en contraste con las regiones centrales
de varios sistemas observados (todas las galaxias hubiesen colapsado hacia
hoyos negros desde hace mucho tiempo).

a) Cumulos de galaxias, como los observados en los estudios de lentes
gravitacionales, tienen menos cuspides en los nicleos que los encon-
trados en modelos computacionales de halos masivos de materia obs-
cura.

b) Galaxias espirales ordinarias, como la nuestra, tienen mucho menos
materia obscura de la esperada en sus partes internas, como algunos
sistemas de superficie de bajo brillo.

¢) Galaxias enanas, como nuestros compaiieros, Sculptor y Draco tienen
densidades aproximadamente uniformes en sus ntcleos, en contraste
con el pico en los perfiles de densidad.

d) Simulaciones hidrodindmicas producen discos de galaxias demasiado
pequenos y con momento angular muy pequeno comparado con las
observaciones.
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e) Varias superficies de brillo en galaxias espirales exhiben barras que
rotan, las cuales son normalmente estables solo si la densidad en el
nicleo es mas pequena que la predicha.

Considerando el punto 1. La explicacion es que los halos tienen un poten-
cial central menor o comparable con la energia de ionizacién del hidrogeno que
no puede mantener el gas foto-ionizado y formar estrellas. Asi estos son efec-
tivamente invisibles y no serian contados por los observadores. Una conclusién
razonable es que la distribucién observada en la fracciéon de brillo puede ser
debida a los efectos que producen otros halos pequenos.

El segundo conjunto de objeciones, basadas en el pico de densidad en las
partes internas de la materia obscura fria y sin colisién, son observacionalmente
un poco mas fuertes (2a)-(2e). Existen definitivamente varios sistemas que no
muestran los perfiles abruptos o la elevada concentracién de masa en las partes
internas del ntcleo.

Pueden no ser discrepancias al menos para halos de masa mas pequena
debido a que la materia obscura fria sin colisién realmente no presenta cuspides
en las partes interiores del nicleo para tales sistemas. Simulaciones de materia
obscura deberan ser desarrolladas antes de que se pueda estar seguro acerca de
si (2a)-(2c¢) es un problema serio o no.

Por otro lado, el gran momento angular de los discos galdcticos y la prepon-
derancia de las galaxias barradas es dificil de explicar. En general, la evidencia
hasta la fecha, indica que hay una discrepancia entre las predicciones de altas
densidades y las observaciones en las partes internas de los halos con densi-
dades bajas de materia obscura, en la amplia gama desde ciimulos gigantes de
galaxias (M > 10'° M) hasta los mds pequeiios sistemas de enanas observados
(M < 10°My).

Varias ideas han sido planteadas para resolver las discrepancias aparentes.

Puede ser un proceso dindmico que ocurre a través de la interaccién en-
tre materia obscura y la materia baridénica cerca del nicleo, que puede reducir
las concentraciones centrales de materia obscura. Estas propuestas, ain cuando
parezcan ingeniosas, se esfuerzan y los mecanismos fisicos a los que recurren ten-
derian a dispersar el viejo y denso bulto o componente esferoidal en una manera
consistente con las observaciones. Sin embargo, las predicciones tedricas del pico
en los perfiles de densidad no son tan certeras como se hubieran supuesto.
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Capitulo 6

Alternativas a materia
obscura fria y sin colisiones

Las posibles discrepancias entre la teoria y las observaciones han motivado a
nuevas propuestas para la naturaleza de materia obscura. Cada variacién en las
propuestas de la materia obscura fria y sin colisiones estdndar (CDM) tienen
dos propiedades: (1) puede resolver algunos o todos los problemas descritos
anteriormente, y (2) dirige a una prediccién adicional que la distinguiria de las
demaés alternativas. Una lista no exhaustiva de ejemplos es la siguiente:

6.1. Materia Obscura Auto-Interactuante (SIDM)

Se propone que las inconsistencias con el panorama estandar pueden ser
aliviadas si la materia obscura fria es auto interactuante con una gran secciéon
transversal de dispersiéon pero con aniquilacién o disipacion despreciable. La
gran secciéon transversal de dispersion puede ser debida a fuertes interacciones
de corto rango, similares a la dispersiéon neutrén-neutrén a bajas energias, o a
interacciones débiles mediadas por el intercambio de particulas ligeras. Depen-
diendo de las interacciones y del camino libre medio, el requisito de masa para
la materia obscura se encuentra en el rango de 1 MeV hasta 10 GeV.

Para propésitos de esta alternativa, los efectos dispersivos de dos cuerpos
son importantes, asi o interacciones repulsivas o atractivas son posibles. El in-
tercambio de particulas debe ser demasiado masivo para que ellas no radien por
dispersién de particulas de materia obscura en el halo.

Carlson, Machacek & Hall [25] sugirieron un modelo de materia obscura
auto-interactuante en el cual las particulas de materia obscura son tibias en
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lugar de frias. Su modelo asumia que la materia obscura mas la materia ordinaria
suman la densidad critica predicha por la cosmologia inflacionaria. Su propédsito
era reducir el espectro de potencias en escalas de 10 Mpc en el espectro de
masa de materia obscura como se requiere si la normalizaciéon de este esta en
desacuerdo con las fluctuaciones medidas por el satélite COBE.

Subsecuentemente, de Laix senalé que la alteraciéon no se puede ajustar si-
multdneamente al espectro de potencias del IRAs y a las propiedades observadas
por las galaxias. Sin embargo la propuesta de hacerlas auto-interactuantes no
cambia la estructura en escalas de 10 Mpc si no que solamente en escalas de 1
kpc, por tanto el modelo de SIDM satisface las restricciones que surgieron por
de Laix [26].

Para ser mas especifico, se sugiere que las particulas de materia obscura
deban tener un camino libre medio de entre ~ lkpc hasta 1 Mpc en los ra-
dios solares de una galaxia tipica (densidad promedio 0,4GeV/cm?). Para una
particula de masa m,, esto implica una dispersién elastica con seccién transversal
[27):

, A\t
— 8.1 x 10 Pem 2 (2= . 1
oxx =8,1x10"*°cm (GeV) TMpe (6.1)

Similar a un hadrén ordinario. Si las particulas de materia obscura se dis-
persan a través de interacciones fuertes similares a la dispersion de baja energia
neutrén-neutrén, entonces la seccién transversal es o = 4wa?, donde a es la lon-
gitud de dispersién. Para neutrones, la longitud de dispersién es mas que 100
veces su longitud de onda de Compton. Usando la estimaciéon a ~ 100fm !,
obtenemos

A 1/3

Del mismo modo la auto interaccién puede ser débil pero de largo alcance,
como en el caso del intercambio de un wvector bosdnico ligero de masa m,, en
dicho caso la seccién transversal es o ~ a,m? /mf/. La masa del boson vec-
tor debe ser demasiado grande de tal manera que no haya disipaciéon cuan-
do las particulas de materia obscura se dispersan; esto requiere que m, >
450eV (m,./GeV)(v/200km/s)?, donde v es la velocidad tipica de las particu-
las de materia obscura en el halo. Esta escala de masa para m, corresponde a
una fuerza que es de corto rango comparada con el espacio entre particulas de
materia obscura (alrededor de 1 cm en el halo). Por tanto, en este andlisis solo
se necesita considerar dos cuerpos interactuando. Si m, = gm, y o, = O(1),
entonces la maxima cantidad de materia obscura es
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A 1/3
My < 80 <1Mpc> g Y3 MeV (6.3)

Después de lo expresado en las relaciones de arriba, no hay restricciones
significativas de como pueden ser las particulas ligeras de materia obscura. La
fuerte auto interaccién puede ocurrir si la materia obscura consiste de particulas
con una carga global conservada (tales como un nimero de bariones escondidos)
interactuando a través de grupos de norma escondidos (e.g. colores escondidos),
esto es, si la norma del grupo se rompe entonces las particulas experimentan
interacciones fuertes.

;Coémo el camino libre medio de las particulas de materia obscura
afecta la astrofisica?.

Las interacciones entre particulas solamente alteraron la evolucién de la ma-
teria obscura fria cuando las densidades inhomogéneas eran grandes, la radiacién
césmica de fondo (CMB) y las mediciones del espectro de potencias a gran es-
cala no son sensibles a las auto- interacciones. Mientras que la materia obscura
sea fria, esta se colapsard y formara un halo ligado a pesar de sus propiedades
de colisiones. Si el camino libre de este tipo de materia fuera mucho mayor que
~ 1 Mpc, las particulas tipicas no expirementarian alguna interaccién en sus
movimientos a través del halo. En este régimen, se formaran halos de materia
obscura tri axiales con nicleos densos debido al colapso gravitacional.

Por otro lado, si el camino libre medio de la materia obscura es mucho mas
pequeno que 1 kpc, entonces la materia obscura se comportard como un gas
colisionante y este alterard la evolucion del halo significantemente. La materia
obscura chocara, esto calentard la baja entropia del material, que usualmente se
colapsaria para formar un ntcleo, y produciria perfiles de densidad menos pro-
fundos. Debido a que las colisiones tienden a hacer la distribucién de velocidades
isotropicas, el halo no puede ser triaxial y solamente sera eliptico si se aplana
por una rotacion significante. Si la materia obscura no se disipa, entonces se
formaran halos obscuros con poco momento angular, y por tanto todos lo halos
seran casi esféricos.

Observaciones de cumulos de Galaxias en rayos X revelan que la mayoria de
los halos son moderadamente elipsoidales. Esto implica que la escala temporal
de colisiones entre materia obscura dentro del radio donde se encuentra aprox-
imadamente la mitad de masa, debe ser mas grandes que el tiempo de Hubble:
una de las restricciones mas fuertes en este modelo.

En este escenario, se considera un camino libre en el régimen intermedio, mas
largo que 1 kpc pero mas pequenio que ~ 1Mpc. Particulas en este rango tienen
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1—10® interacciones por tiempo de Hubble en el vecindario local, el cual es sobre
denso por 10° relativo a la densidad promedio del Universo. En el radio virial de
un halo galéctico tipico, el cual es sobre denso por ~ 200 veces la densidad media
del Universo, las particulas tipicas tienen menos de una colisién por tiempo de
Hubble. De esta manera, cerca del radio virial los halos pueden tener velocidades
elipsoidales anisotrépicas y por tanto seran triaxiales. Sin embargo, en la parte
interna del halo de las galaxias la materia osbcura colisiona, estas colisiones
aumentan la entropia de la distribuciéon del espacio fase de materia obscura
y conducen a perfiles del halo menos profundos. La escala caracteristica para
el nicleo corresponderia a una “profundidad éptica”de uno, “la fotosfera”de
materia obscura.

Cuando el halo de una enana con baja dispersiéon de velocidades cae en
uno mas grande con mayor dispersion, la velocidad elevada de las particulas
dispersara a las particulas de bajas velocidades. Después de la colisiéon, ninguna
particula podria estar ligada a una enana. Como la materia obscura se remueve
lentamente, los halos de las enanas se expanden, esto hace al halo més vulnerable
a las mareas y al calentamiento por choques. Este proceso evaporara lentamente
toda la subestructura en halos més grandes, particularmente en los centros de
galaxias, grupos y cimulos. Esta evaporacion de materia obscura protegera a
los discos de galaxias del calentamiento dindmico por colisiones con enanas en
el halo, enanas con densidades centrales elevadas se evaporan mas lento.

Los halos de grandes galaxias (i.e. L*) que se mueven a través de grupos y
cumulos son menos propensos a la destrucciéon. Cuando un grupo de particulas
de materia obscura golpea una galaxia de materia obscura, la probabilidad de
que las particulas que reculen se escapen de la galaxia es significantemente menor
que uno. Para secciones transversales cerca de los limites del rango sugerido,
la mayoria de las colisiones toman lugar dentro de la mitad del radio de masa,
donde la velocidad de escape del halo de una galaxia es comparable a la velocidad
caracteristica de reculeo, asi varias colisiones no conduciran a grandes energias
de reculeo suficientes para escapar.

Para el limite inferior del rango de la seccién transversal, la probabilidad
tipica que una particula experimente una colisiéon durante el tiempo de Hubble,
se aproxima a la unidad solo para galaxias que caen en las profundidades del
nicleo del cimulo. Para el limite superior, las galaxias son opacas a la mate-
ria obscura y los productos son parecidos al experimentar miltiples colisiones
dentro del halo de una galaxia masiva. Debido a las multiples colisiones, los pro-
ductos son poco prometedores a escaparse de la galaxia, la presencia de estas
colisiones conducird al transporte de energia dentro del halo de materia obscura,
el cual eventualmente conduce al colapso del nicleo.

Se puede obtener un estimado del tiempo de colapso del ntcleo por las
simulaciones de Quinlan, Fokker-Plank [28]de la evolucién de un ctiimulo aislado

24



de particulas interactuantes con un perfil de densidad interior r—' y un perfil

exterior de r~3.

Estos modelos tienen una inversiéon de temperatura en el nicleo y experi-
mentan dos etapas del colapso del nicleo.

Durante la primera etapa, la regién interna se expande, asi el calor es trans-
portado al interior, después de 0.1 tiempos de relajacién de media masa, el 1%
interno de la masa se ha desplazado del radio por un factor de 2, después de
aproximadamente 3 tiempos de relajacién de media masa, todo el sistema se
colapsara al tiempo que el calor se transporta hacia el exterior del radio virial.
Si se modela nuestra galaxia comenzando con un perfil de densidades corres-
pondiente al ajuste de Navarro- Frenk - White [29]en los modelos de CDM con
va00 = 225kms™1,Q = 0,3, Hy = 65kms~ ' Mpc~! y una pardmetro de concen-
tracion adimensional ¢c=8, entonces la densidad dentro del radio de media masa
es 300 veces menor que la densidad de materia obscura local, el camino libre
medio de la particula en este radio esta entre 0.3 - 300 Mpc y el radio de la
particula esta en el régimen débilmente interactuante.

Asi, para nuestra galaxia, el tiempo de colapso del niicleo (aproximadamente
3 tiempos de relajacién de media masa) es entre 4.5 - 6000 Giga anos, o quiz4 sig-
nificantemente mayor si el tiempo de la etapa de colapso se demora por la caida
de un nuevo material. Para la mayoria de los pardmetros en nuestro rango, el
tiempo de colapso de nuestra galaxia excede el tiempo de vida del Universo.
Como el camino libre medio de las particulas se aproxima al limite inferior (0.3
Mpc) o el limite superior (300 Mpc) al radio de media masa, estas estimaciones
sugieren que una u otra condicién no se satisface, métodos mas exactos son
necesarios para determinar el rango preciso. (Burket ha construido un cédigo de
N- cuerpos que simula las auto- interacciones y obtiene resultados consistentes
con las estimaciones basadas en la aproximacién Fokker- Planck)

6.2. Materia Obscura Tibia (WDM)

WDM asume que estd compuesta de particulas de alrededor de ~ 1 keV de
masa (comparada con ~ 1 GeV en CDM, o ~ 10eV en los modelos HDM). Las
velocidades térmicas de las particulas causan relajaciones violentas en regiones
sobre densas, suavizando las fluctuaciones a pequena escala, guiando a una es-
cala de corte pequena en el espectro linear de potencias. Ademas, las velocidades
térmicas actian de manera similar a la presién a baja masa e inhiben el crec-
imiento de perturbaciones. Un ejemplo de WDM son las particulas fermionicas
que se desacoplaron en el Universo temprano mientras eran relativistas y esta-
ban en equilibrio térmico [30].
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Para producir una contribucién Q2 x a la densidad critica, la particula requiere
de una masa my que se determina por mxny « Qxh?, donde el niimero de
densidad nx de las particulas de WDM sigue la eleccion de las velocidades
promedio (r.m.s), esto produce una relacién entre la masa de la particula y la
velocidad r.m.s. de dispersién.

Qxh?\"? gx \ V2 mx /3 -1
Upms(2) = 0,0437(1 + 2) ( 015 > (1’5 (1keV) kms (6.4)

donde gx es el nimero efectivo de grados de libertad de WDM. La escala de
corte comovil R., donde las relajaciones violentas reducen en parte el espectro
de potencias de los halos de CDM, y esta dada por

Qx 2 —0,14 - 0,86
R.=0,226 [ X _Urms0_ ) fpe. 6.5
< 0,15 ) 0,05km/s pe (6:5)

La longitud de escala R, correspondiente a la masa caracteristica M,

Qoh? R. \*
M, =174 x 10% < M. 6.6
% ( 0,15 ) <0,1Mpc) © (6:6)

Las predicciones de los modelos de WDM pueden diferir de CDM en escalas
debajo de R. o M,.. Ademas, esto es tutil para definir una “masa efectiva de
Jeans” para WDM:

QXh2 —1/2 VUrms,0 8 14 Z 3/2
M; =458 x 108 : M. 6.7
A0S ( 0,15 ) (0,05km/8 3000 o (67)

En simulaciones de una dimensién, se verificaron estas escalas usando simetria
esférica. El crecimiento de perturbaciones en escalas debajo de M; disminuye
debido a la “presién”de WDM, sin embargo este efecto es irrelevante en la ma-
yoria de las discusiones de los modelos de WDM a corrimientos al rojo mas
bajos (debido a las pequetieces de Mj).

Recientes observaciones

Basado en argumentos analiticos, asi como en simulaciones numéricas, particu-
las de WDM con una masa en el rango 0,6keV < m, < 1,5 keV pueden fuerte-
mente suprimir el niimero de halos satélites de la Via Lactea y producir una
baja concentracion en el halo para enanas y para galaxias del tamano de la Via
Lactea.
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Uno de los mayores éxitos del paradigma de CDM es la interpretacién de
la estadistica de Lyw. Un analisis del espectro de potencias de Lya a un co-
rrimiento al rojo z /=~ 3 encuentra que los modelos de WDM con mx < 0,75
keV estropearian su éxito. Para resolver algunos problemas con CDM, necesa-
riamente la masa debe ser disminuida, en simulaciones existentes para mx > 0,6
keV, la pendiente interior del perfil de densidad de galaxias de discos normales
no aparece suficientemente plana para producir lo observado, sin embargo estas
simulaciones aiin no prueban las regiones internas relevantes.

Una situacién similar surge con otros dos problemas de CDM. La solucién
del antiguo problema de momento angular en la formacion de galaxias debe
ser resuelto si “sub cumulos” en el halo de la protogalaxia son eliminados. Sin
embargo WDM no suprime la subestructura del halo, la masa requerida de
WDM se estima que es alrededor de 0.5 -0.8 keV [31]. Ademds, una simulacién
que artificialmente detiene el momento angular transferido entre el gas y el halo
del subcumulo de DM revela que la distribucién especifica de momento angular
aun contradice las observaciones. Finalmente, la ausencia de galaxias enanas en
vacios, una dificultad de CDM, se encuentra aliviada en una simulacién a gran
escala con m, = 1,5 keV en el modelo WDM][32].

Restricciones de la reionizacidn.

Como se mencioné anteriormente, el modelo de WDM reduce la abundancia
de halos a altos corrimientos al rojo. Notamos que en general, las diferencias
entre los modelos de WDM y CDM son amplificadas a altos corrimientos al rojo.
En un estudio basado en la versiéon modificada de la teoria extendida de Press-
Schechter, se han cuantificado las restricciones en las velocidades y masas de las
particulas de WDM de la reionizacién, las principales caracteristicas de estos
modelos son las siguientes:

= El efecto de las velocidades de WDM en el crecimiento de las perturba-
ciones se incluye usando simetria esférica en simulaciones hidrodinamicas
unidimensionales.

= Se asume que una fraccién fx de bariones cambia de estrellas a halos con
temperaturas del virial Tp;, > 104K (necesariamente para enfriamientos
eficientes). Se asume que una funcién de masa inicial estelar Scalo (pro-
duciendo = 4000 fotones ionizantes por barién) y que una fraccién feq. de
fotones ionizantes escapan en el medio intergalactico; se parametrizan los
modelos por el producto ex == f % fes. (= 0.01 en el modelo estdndar),
consistente con la ionizacién de fondo inferida de la proximidad de efecto
a un corrimiento al rojo z ~ 3.
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6.3. Materia Obscura Auto- aniquilante (SADM)

Las aniquilaciones de particulas causan alteraciones a las propiedades de los
halos de materia obscura.

Estas interacciones de particulas de CDM determinaran la dependencia de la
magnitud y la velocidad de la seccién transversal de aniquilacién. Por ejemplo,
para la aniquilacién de ondas-s, o4|v| es independiente de la velocidad mien-
tras que para la aniquilacién de ondas-p, o 4|v| es proporcional a v?. Estas dos
dependencias resultan en diferentes relaciones de escala entre la densidad del
nucleo y la velocidad de dispersion del halo, las cuales pueden ser probadas por
recientes observaciones.

Como se mostrara adelante, recientes datos para sistemas de dispersién de
altas velocidades, tales como los ciimulos de galaxias a bajas velocidades de dis-
persién (como satélites galdcticos) son consistentes con la misma densidad en el
niicleo de alrededor de 1 GeV/em3(= 0,026 M, /pc?). Esta invarianza de escala
puede ser explicada por la aniquilacién de ondas-s con una seccién transversal
ov ~ 10729(m/GeV )em?. Las restricciones cosmolégicas y astrofisicas en CDM
aniquilante apuntan a un candidato recientemente favorecido (axién, neutrali-
1no).

Halos de Materia Obscura Aniquilante.

Simulaciones numéricas de formacion de estructura en el escenario de CDM,
muestran que los halos de materia obscura (los cuales se forman en un amplio
rango de masas) estdn bien ajustados con los llamados perfiles de densidad de la
forma NFW. Esta forma tiene p oc 7~3 a grandes radios y en regiones internas
con p x r~% con a=1. Simulaciones recientes con alta resolucién predicen picos
mas pronunciados con « = 1,5. Sin embargo, aqui se usara la teoria NF'W por
simplicidad.

Para ser precisos el perfil de densidad NFW es:

p(r =ary) = psx~ (1 +x)72, (6.8)

donde el valor de ps esta determinado por la densidad media del Universo al
tiempo del colapso del halo. En la teoria CDM, objetos pequenos se colapsan
primero, siguiendo después los més grandes. Ademds, existe una relacién in-
versa entre ps y el tamano del halo. En la figura 6.1 se muestra la relacién de
escalamiento con el tamano del halo representado por la velocidad de dispersién
para el halo, estimada como oy = /G My /27y donde 7, es el radio del

virial.

Asi, aniquilaciones alteraran los perfiles del halo cerca del nicleo donde la
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densidad de las particulas de materia obscura es mayor. La rapidez de aniquilacién
(por particula) T' = n < o|v| > depende de la velocidad de dispersién. Se
parametriza la dependencia de la velocidad como I' = (p/m)o4v™ (n=0 para
ondas-s ; n=2 para ondas-p ), donde v es la velocidad de dispersién y m es la
masa de las particulas de CDM.
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Figura 6.1: Estrutura de Diversos objetos

La figura 6.1 muestra de manera cualitativa cémo la aniquilacién afecta la
estructura del nucleo de diferentes objetos. Las lineas de aniquilacién dibujadas
muestran si la aniquilacién es importante en el halo NFW de radio 0.1 5 en
diferentes tipos de objetos. Las lineas de aniquilacién estan normalizadas para
suavizar los ntcleos de las galaxias espirales de superficie de bajo brillo (LSB).
En escalas de aniquilaciones, para n=0 los cimulos se mantienen inafectados
a r > 0,1rs, mientras que los nicleos de LSBs y de objetos mas pequenos son
dramaticamente suavizados. Para n=2, ocurre lo contrario, las observaciones
que indican los perfiles NFW se ajustan bien a cimulos. El caso de n=0.5 es
interesante debido a que la linea de aniquilacién corre paralela a la linea de
estructura (para oy, < 100km/s), implicando que todos los sistemas serdn
suavizados al mismo valor de r/r, [33].

Restricciones a la construccién del modelo.

Para que las aniquilaciones sean efectivas en los nicleos de las galaxias, la
rapidez de aniquilacién debe satisfacer la restriccién:

r~< p )( v ) H, (6.9)
PLSB VULSB
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donde los subindices LSB denotan los valores apropiados para una LSB tipica y
Hy = 100kms~! es la rapidez de expansién presente en el Universo. Fuera de los
objetos colapsados hoy en dia, la densidad de CDM es mucho mas menor y las
aniquilaciones no seran importantes para n>0. La efectividad de aniquilacién en
el Universo temprano se mide por la rapidez de aniquilacién (') dividida entre
la rapidez de expansién (H): donde I'/H > 1 las aniquilaciones son efectivas
(y viceversa). Asumiendo que la velocidad de dispersion de las particulas de
CDM pueden estar caracterizadas por la temperatura de la radiacién de fondo
y normalizando la seccion transversal al valor deseado hoy, la dependencia de
la temperatura de T'/ Hes:

Lo (L oy T (6.10)
H GeV ) \10-3m T+Ty '

donde Tj; ~ 1 eV es la temperatura en la igualdad de materia- radiacién. Ex-
isten tres importantes importantes puntos a hacer notar: (1) el gran coeficiente
frente de la expresién (aniquilaciones en el Universo temprano son una consid-
eracién significativa), (2) para n= -1, la efectividad de aniquilacién es desastrosa
e independiente de la época. Y (3) para n > —1 las aniquilaciones eran mas im-
portantes en el pasado.

Datos observacionales sugieren que si los halos estan hechos de particulas
de CDM aniquilantes, sus secciones transversales de aniquilacién estan carac-
terizadas por n < 1. Asi que principalmente se enfocard en n > —1, donde el
peligro de aniquilacién es en el pasado I'/H > 1 para T > T4 o 1leV para n=0.
Para garantizar que las aniquilaciones tempranas no reducen las particulas de
CDM a numeros insignificantes, estas deben estar protegidas en contra de la
aniquilacién en el Universo temprano, para esto se sugieren dos mecanismos;
indudablemente existen otras posibilidades.

Primero, particulas de CDM se pueden producir después ( T' < T4) por
los decaimientos de otras particulas masivas. Esto requiere un largo tiempo de
vida, t > t(T4) ~ 10° afios, y la diferencia de masa entre las dos particulas debe
ser demasiado pequena para asegurar que los productos de los decaimientos
relativistas radien en el Universo dominante.

La segunda manera de evitar la aniquilacién catastréfica del Universo tem-
prano es hacer que la masa de los productos de aniquilacién sea dinamica. Por
ejemplo, una transicién de fase que toma lugar a T' < T4 puede cambiar la
aniquilacién desde ser cinéticamente imposible a posible si la masa de los pro-
ductos de aniquilaciéon cae por debajo del umbral después de la transicién de
fase (o si la masa de la particula CDM crece arriba del umbral). Una variante en
esta disertacion es desacoplando la particula que produce la aniquilaciéon a un
campo escalar, ®, con < & >=# 0. Como < ¢ > disminuye a cero como resultado
de restauracion de simetria de la transicién de fase, o como < ® > se balancea
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en el minimo de su potencial, el producto de la masa de las particulas puede
caer debajo del umbral, abriendo el nuevo canal de aniquilacién a T' < Ty4.

Finalmente, los productos de aniquilacién de CDM no deben incluir fotones
debido a que su flujo de rayos v se alejarfa excesivamente de los limites observa-
cionales. Por ejemplo para particulas CDM de 1 GeV, el flujo seria de alrededor
de 10°cm™2sr~1's~!, algunos diez ordenes de magnitud sobre la propagacién
observada del flujo de rayos v a 1GeV.
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Figura 6.2: La curva sélida es el perfil de densidad
NFW. Perfiles modificados por aniquilaciéon son eti-
quetados por la masa del virial del halo: 1016M y
1012 My, [33].

Una prediccion fuerte del escenario de aniquilacién de las ondas-s es que lo
ntcleos son mas evidentes en halos de masa mas pequena, como puede verse en
la figura 6.2.

Para satélites galdcticos de 103M, el radio del nicleo que se produce por
aniquilaciones es de alrededor de 1 kpc, el cual es casi el mismo que el radio
de corte inducido por fuerzas de marea. La mayoria de los satélites galacticos
tienen grandes velocidades de dispersién (~10 km/s) para su contenido estelar,
el cual sugiere que estan dominados por CDM. Si es asi, sus velocidades internas
de dispersién indican que ppucico = O(1GeV/em?).

Van den Bosch recientemente ha afirmado que la mayoria de los datos de
las curvas de rotacion HI no tienen suficiente resolucién espacial para poner
restricciones significativas en las ctspides de los halos. El identificé tres galaxias
cercanas las cuales tienen suficiente resolucién espacial - NGC247, DDO 154 y
NGC 3109 y encontré que 0,55 < o < 1,26 para la LSB (NGC 247) y a < 0,5
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para las otras dos, al 99.73% del nivel de confianza del valor. El escenario
de aniquilacién naturalmente explica esto debido a que los ntcleos son mas
evidentes en sistemas de baja masa (Fig 6.2). Sin embargo, se deberia notar
que las barras de error en los datos de las velocidades rotacionales no son una
completa descripcién de la incertidumbre total y que la reevaluaciéon deberia
guiar a limites menos estrictos en «, asi aliviarian las discrepancias entre las
curvas de rotacion de las enanas observadas y las predicciones de CDM. Para
estimar la seccién transversal se requiere de lograr una consistencia con las
observaciones, se ajustaron las dos galaxias enanas identificadas arriba con el
perfil del halo en la Eq. 6.11, un disco estelar delgado y el gas observado. Se
encontré que pa ~ 0,2My/pc® resulta un buen ajuste de ambos (Fig 6.3).
En ambos casos, las partes externas del halo (determinadas por ps y rs) son
consistentes con la teoria NFW.

—1
p(T) = Ps [{E(]_ + $)2 + ps/pnucleo} . (611)
b DOO 154 e
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Figura 6.3: . La curva de rotacién ajustada con p4 =
0,2Mg, /pc3

6.4. Materia Obscura Difusa (FCD)

Aqui, se propone una soluciéon que involucra solo particulas libres. Lo sor-
prendente es que las particulas deben ser extraordinariamente ligeras (m ~
10722 eV), asf que su naturaleza ondulatoria se manifiesta en escalas astrofisicas.
Bajo esta propuesta, halos de materia obscura son estables en escalas pequenas
por la misma razén que los atomos de hidrogeno son estables: el principio de
incertidumbre en la mecanica ondulatoria. A estos candidatos los llamaremos
materia obscura difusa (FDM). En las ecuaciones de movimiento se considera
que la materia obscura esta compuesta de particulas ultraligeras m < 1eV, los
numeros de ocupacién en halos galacticos son demasiado elevados tales que la
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materia obscura se comporta como un campo clasico que obedece la ecuacion
de onda

V20 = m?®, (6.12)

donde se ha puesto h=c=1. En escalas mucho mas grandes que la longitud de
Compton m~! pero mucho mas pequeias que el horizonte de las particulas,
uno puede desarrollar una aproximaciéon Newtoniana a la interaccién gravita-
cional fijada en las derivadas covariantes de las ecuaciones de campo y en una
aproximacién no relativista de la relacién de dispersién. Es conveniente definir
la funcién de onda ¢ = Ae'® | con amplitud y fase del campo ¢ = Acos(mt — «)
la cual obedece:

. 3a 1
i (at + 2a) Y= (_ZmVQ + m\I/) 0, (6.13)

donde W es el potencial gravitacional Newtoniano. Para el fondo sin pertur-
bacion, el lado derecho desvanece y la densidad de energia en el campo es
p = m?[1|?/2. En escalas de tiempo cortas comparadas con el tiempo de expan-
sién, las ecuaciones de evolucién estan dadas por:

10y = <—21nv2 + m\Il> Y, VAU =47Gop. (6.14)

Asumiendo que la materia obscura contribuye con la densidad de energia,
se tiene que dp = m2§|y|?/2 . Esto, simplemente es la ecuacién no lineal de
Schrodinger para particulas auto gravitantes en un pozo de potencial. En la
descripcién de la particula, ¥ es proporcional a la funciéon de onda de cada
particula en el condensado.

Escala Jeans/de Broglie.- El andlisis usual de Jeans nos dice que cuando
la gravedad domina existe un crecimiento del tipo ¢?* donde 72 = 47Gp; sin
embargo, un campo libre oscila como et 0 42 = —(k?/2m)?, de hecho 7% =
47Gp — (k?/2m)? y por tanto existe una escala de Jeans

—1/4
ry = 557712721/2 <;b> (thQ)_l/4 kpc, (6.15)

debajo de la cual las perturbaciones son estables y arriba de la cual se comportan
como CDM ordinaria. Aqui may = m /10722 eV y p, = 2,8x10*Q,,,h2 My Mpc=3
es la densidad de fondo. La escala de Jeans es el significado geométrico entre la
escala dindmica y la escala de Compton como originalmente se muestra en una
manera mas complicada.

La existencia de la escala de Jeans tiene una interpretacién natural: esta
es la longitud de onda de Broglie en el estado base de la particula en un pozo
de potencial. La estabilidad debajo de esta escala se garantiza por el principio
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de incertidumbre: un incremento en el momento se opone a algun intento de
confinar la particula mas lejana.

La escala fisica depende débilmente de la densidad, sin embargo en el halo
de materia obscura p seria mucho més grande que la densidad de fondo py. Si se
considera el perfil de densidad del halo de masa M [= (4773)200p en términos
del radio del virial 7] en simulaciones de CDM se encuentra [34]:

200 fpv

3 (er/ry)(1+cr/ry)?,
donde f(c) = ¢3/[In(1+c)—c/(1+c)] y el pardmetro de concentracién ¢ dependen
débilmente de la masa. Este perfil implica una ciispide r~! para r < r,/c la cual
serd alterada por la presencia de la escala de Jeans. Resolviendo para la escala
de Jeans en el halo r;;, como funcién de su masa, usando la densidad media
dada por

p(r, M) ~

(6.16)

1/3
ron A <f> M2l My (Qnh?) =2/ hpe, (6.17)

donde se ha escalado el factor dependiente de la masa al régimen de interés c;9 =
¢/10, fio = f(e)/f(10), y Mg = M/10'° M. Para el propésito de estimacion,
se asume r j;, < 1, /c. La méxima velocidad circular entonces serd mds baja que
la implicada por la Ec. 6.16. Halos m&s masivos tendran un comportamiento en
sus cuspides 7! extendido de r = r,/c debajo de 7 ;.

Este simple escalamiento muestra que la naturaleza ondulatoria de la materia
obscura puede prevenir la formacién de picos en escalas de kpc y la subestructura
en los halos de materia obscura si m ~ 10~22eV.

Halos de baja masa.- En el modelo de CDM, la abundancia de halos
de baja masa es demasiado elevado cuando comparamos con la funcién de lu-
minosidad de las galaxias enanas en el grupo local. Basado en escalamientos
analiticos, Kamionkowski y Liddle [35]argumentan que el corte abrupto inicial
en el espectro de potencias k = 4,5hMpc~! debe resolver este problema. Asi, el
corte de FCDM a k ~ 4,5Mpc~", se produce si m ~ 10722eV es escogido para
remover las cispides a escalas de kpc, puede resolver muy bien el problema de
la abundancia de halos de baja masa. Si las masas que se requieren actualmente
coinciden en detalle pueden ser encontradas por simulaciones.

Simulaciones numéricas de CDM con un corte suave en el espectro de po-
tencias confirman la estimacién analitica pero sugieren que algo a escala mas
grande puede ser necesario: una fraccién de la potencia a k = 2hMpc~! reduce
la abundancia a z=3 en halos 10'°A=1 M por un factor de ~ 5 y la abundan-
cia de 10**h~1 M halos por un factor de ~ 3. Ademds, influencias astrofisicas
tales como fotoionizacién en halos de galaxias enanas pueden haber prevenido
el acumulamiento de mucho gas o estrellas.
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Primeros objetos y la reionizacién - A un corrimiento al rojo elevado, el
modelo de CDM predice que la formacién de estrellas ocurre en halos de baja
masa los cuales no estan presentes en el modelo FCDM. En el modelo CDM la
primera consideracion de la formacion de estrellas se cree que ocurre en objetos
de baja masa ~ 10°M debido al enfriamiento del hidrogeno molecular. La
consecuente destruccion del hidrogeno molecular implica que la masa de los
objetos > 108 M, (donde el enfriamiento atémico es posible) son responsables
para la reionizacién. En este escenario si la escala de corte en la Ecn. 6.18
se utiliza para reducir la abundancia de halos con M < 10° M, la reionizacién
puede ser demorada, y el niimero de galaxias detectables antes de la reionizacién
se reduce por un factor de 5[34].

Ky o ~ 4,5ma)” Mpe™", (6.18)

Halos.- El efecto que tiene la escala de Jeans (de Broglie) en la estructura y
abundancia de halos de baja masa es la mejor respuesta a través de las simulacio-
nes. Para proveer algunas ideas a estos problemas, se concluye con simulaciones
de los efectos en una dimensién, se resuelve la ecuacién de onda (Ecn. 6.14)
en un intervalo 0 < x < L con condiciones a la frontera ¥(0) = U(L) = 0. A
t=0 la densidad de perturbacién dp = posin(nz/L) > pp, con ¥ real. Se define
la longitud de Jeans r; por la Ecn. 6.15 con la densidad pg, después se escoge
una m especifica para r;/L. Esto es conveniente para definir la escala temporal
dindmica tg;, = (47Gpo)~ /2.

Para r; > L, el campo del modelo no forma un halo gravitacional. Para
ry ~ L se forma un halo sujeto gravitacionalmente, pero la cispide, la cual es
claramente parecida en la simulacién de CDM, no se observa (Fig. 9). Efectos
de interferencia causan evolucidon continua en la escala dindmica del tiempo
tqin- Sin embargo, la aceleracién gravitacional es mucho mas suave, asi que las
trayectorias de las particulas de prueba (ejem. Materia visible) estardn menos
afectadas por fuerzas de mareas.

Para r; < L, la densidad calculada del campo sigue las simulaciones de
CDM cuando suavizan sobre varias escalas. Esto es lo esperado debido a que en
este limite la ecuacion de Schrodinger puede ser resuelta en la aproximacion de
Optica geométrica. Sin embargo, caracteristicas de interferencia localizadas en
el espacio (dx ~ ry) al tlempo (6t < tg4in) son demasiado fuertes (del orden de
1). De nuevo estas caracteristicas a pequefias escalas hacen solo una pequena
contribucion a la aceleracion gravitacional.

35



6.5. Materia Obscura que Decae (DCM)

Para ilustrar el efecto de CDM decayendo, examinemos como se alterara el
perfil del halo. Supongamos un halo de CDM puro(formado a algunos corrimien-
tos al r0jo zpaio), que tiene un perfil de densidad NFW

peit  (r/re)(L+7/rc)?’
con un pardmetro de concentracién inicial ¢; = r200/7¢,i, donde ropo es el

radio dentro del cual la densidad media es 200p..;+ , ¢ es el radio del “niucleo
caracteristico”, y 0. es la densidad caracteristica (adimensional). Supongamos
que una fraccién, 1 -y, de las particulas de CDM decaeran cerca de z=0. Se
propone que el tiempo de vida de decaimiento t es mayor que ¢y (la edad actual
del universo) y para los periodos orbitales de las particulas dentro de rogg se
puede asumir que el cambio en el potencial del halo debido al decaimiento
de CDM es gradual resultando una expansion adiabética del halo. Para este
ejemplo, se asume que el halo mantiene el perfil NFW durante la expansién. Se
identifica la configuracién “inicial”’del halo (subindice “i”) con la configuracién
del halo a z=0 en el modelo canénico CDM, donde las particulas de CDM
habrfan sido estables, y la configuracién “final”del halo (subindice “f”) con la
con la configuracién del halo a z=0 en el modelo DCDM.

Usando el teorema del virial, este puede mostrar que una particula a un
radio inicial r; se movera a ry¢ : 7y = r;/y. El radio final del niicleo es por tanto

Tef =Teily (6.20)

La masa dentro de r200,i/y es yMago; alrededor de z=0, donde Moo, es
la masa inical dentro de 7390, y la densidad final dentro de ra99,;/y €s y* paoo.
Definiendo —« como la pendiente efectiva del perfil de densidad a ~ 7999, se
obtiene rogg aproximadamente:

4/

r200,f =Y 717“200,7:- (6.21)

Otra forma de obtener 7299, s es usar la ecuacion 6.19, directamente resolver
para r’ dentro del cual la densidad inicial es 200y‘4pmt. La ecuacién resultante
es w(l + cw)? = y*(1 + ¢;)?, donde w = 1’ /ra9p;. Usando y = 0,5 y ¢; = 30
uno obtiene w=0.384, resultando en el radio virial final 7909, = 0,77r200,; (para
y=0.5), la cual da la ecuacién (6.21) con o = 2,9 (consistente con la pendiente
conocida de lo halos cerca de rqgg). Para este propésito, simplemente se adopta
a = 3y se usa la forma analitica de la ecuacién (6.21) para analisis subsecuentes.
Combinando las ecuaciones (6.20 y 6.21) se obtiene:
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cr =y %;, (6.22)

y=0.5 implica que ¢;/cy = 2,5. Por tanto la velocidad circular debida al halo de
CDM es [36]

Vo(r)\? _ 1in(1 +cx) — (cx)/(1 + cx) (6.23)
V200 ) = In(l4+c¢)—c/(1+c) '
donde x = r/ra00 = 7/cre.Vago,f ¥ Vaoo,i estén relacionadas por:
Vaoo,r = y4/a71V200,i (6.24)

Figura 6.4: Curvas de rotacion y los perfiles de masa
para los halos iniciales y finales (con y=0.5)[37]

Figura 6.4. La reduccién en V4., ¢ y la masa del halo, y el incremento en
Tmaz €N €l modelo DCDM deberian alivianar la crisis de la concentracién en
el perfil de densidad. Por ejemplo, la masa de CDM dentro del circulo solar
(~ 0,17390) serd reducida por un factor de alrededor de 3.5, como se observa en
la Figura 6.4. Pero para la Via Lactea, asi como para galaxias donde la masa
de CDM no es dominante hoy, la reducciéon deberia se mas pequena, parecida
en el rango 2-3, el cual tendra el modelo en concordancia con las observaciones.
Simulaciones detalladas incluyendo otros efectos importantes tales como fusiones
y campos de marea deberia proveer una respuesta mas precisa. El efecto de
particulas de CDM que decaen en la abundancia de galaxias enanas pequenas
es también favorable.

DCDM en escalas Pequenas - Galaxias Enanas, Galaxias de Superficie
de Bajo Brillo, Galaxias Obscuras.
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En el modelo DCDM los halos de CDM se vuelven menos concentrados a
bajos corrimientos al rojo. Es tentador conjeturar que las galaxias de CDM (la
mayorfa galaxias enanas) a moderados corrimientos al rojo llegan a ser gala-
xias de superficie de bajo brillo en el universo local (LSBGs). Se sugiere que
a moderados corrimientos al rojo los objetos compactos azules débiles (FBOs)
son dominados por galaxias enanas, y subsecuentemente se expanden y llegan a
ser las LSBGs que se observan hoy|[38].

Existen varias piezas de datos observacionales que juntos proveen la eviden-
cia consistente con este escenario.

= Primero, el nimero de densidad de FBOs es consistente con las LSBGs
locales.

= Segundo, la superficie de bajo brillo de las LSBGs es ligeramente de alrede-
dor de 1.4 de magnitud (ejem. un factor de 4.4) mas debil que las galaxias
de superficie de brillo elevado (HSBGs), lo cual es consistente con lo esper-
ado para FBOs que tienen superficies de brillo elevado, y la expansién del
tamano por un factor de ~ 2 solo da la diferencia de la magnitud indicada.

= Tercero, las LSBGs estdan débilmente agrupadas, en concordancia con
FBOs.

Implicaciones del modelo de DCDM

1. La forma del espectro de potencias en el modelo de DCDM es similar al
modelo canénico CDM. Este, combinado con un factor de lento crecimiento
linear, un elevado I'(= Qs h) efectivo y una elevada densidad de materia no
relativista a altos corrimientos al rojo dice que el modelo de DCDM tiene
mas potencia en todas las escalas a un alto corrimiento al rojo comparado
al correspondiente modelo CDM. En escalas mayores, el modelo canénico
CDM sobre predice la abundancia de cimulos de altas temperaturas a
z ~ 0,83 por un factor de alrededor diez (Fig 6.4). El modelo DCDM
deberfa tener mas cimulos a un alto z sin embargo simulaciones detalladas
son necesarias para cuantificar esto.

2. Galaxias a elevados corrimientos al rojo (z > 1,0 —2,0) se espera que sean
mas pequenas (en promedio) que las locales. En particular, deberfa haber
un exceso en el numero de galaxias pequenas a z > 1,0 — 2,0, el cual puede
ser visto en el Hubble.

3. La distancia comovil de algtin corrimiento al rojo es mas corta en el modelo
DCDM que en el correspondiente modelo CDM, el cual disminuye las
restricciones en \y impuestas por las lentes gravitacionales de las galaxias.
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4. Las ULSBGs y DGs pueden hacer una contribuciéon a aLy de nubes y
al limite de los sistemas de aly a bajos corrimientos al rojo, parecidos
al grupo alrededor de grandes galaxias. Estos pueden proveer fuentes del
tipo 1 en la poblacion de nubes aLy a bajos corrimientos al rojo como
propuso Bahcall (1996).

5. Es interesante ver si las particulas de DCDM tienen consecuencias en la
dinamica de las estrellas en nuestra propia galaxia. Una estrella a distancia
del centro-galdctico r tendrd una velocidad exterior extra v, = rdM /Mdt
(este es llamado “termino K”dentro de la dindmica galdctica), el cual da
vy = 0,4(r/10kpc)km/s para t = 1,44ty (asumiendo que CDM y la masa
baridnica son iguales dentro de un radio relevante), son consistentes con
las observaciones.

6.6. Materia Obscura Repulsiva

Una solucion posible al problema de potencias a pequenas escalas: un con-
densado Bose- Einstein de particulas de materia obscura, similares al axion,
pero interactuando via un potencial repulsivo de rango finito. Los nitcleos ten-
drian un tamano minimo independiente de sus masas, y la materia obscura se
comportaria como un superfluido. Tales particulas se presentan bastantemente
naturales como cuantos de un campo escalar auto interactuante.

Radio minimo del nicleo de materia obscura

Supongamos que bosones no relativistas interactiian via dos particulas con
potencial U(re — r1) de rango finito. La energia potencial de tales N bosones
con momento de estado de una sola particula ¥(r) = V~1/2¢%" en un volumen
V es

N(N -1) ~ N(N -1)
Wy ="—"-"—2U0)= ——= [ d'U@’ 6.25
v = M0 = M0 e (6.25)
donde U (p') es la transformada de Fourier de U(r’), cuyo rango se asume que
es pequeno comparado con las dimensiones lineares de V. Microscépicamente,
uno tiene gas politrépico adiabatico de indice v = 2; en otras palabras, la presion
esta relacionada a la densidad de masa p ~ mn por:

p=Kp* ,K=0U(0)/2m> (6.26)

Si el gas estd auto gravitando, hay un bien conocido equilibrio esférico con
el perfil de densidad[39]:
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p(r) = p(O)“jﬁ(/’;/"’, 0= \/ons (6.27)

El radio de la esfera, ma es independiente de la densidad central p(0), la
cual determina la masa total, 4m2a3p(0). Si las particulas no estdn todas en
el mismo estado de momento, entonces sus movimientos relativos hacen una
contribucién adicional a la presién, la cual permite que el halo tenga una ley
de potencias del perfil de densidad fuera del nticleo. De hecho materia obscura
axiénica usualmente se asume que sea un condensado Bose- Einstein como se
considera aqui pero con interaccién repulsiva, asi las presiones que soportan los
halos obscuros en el modelo se deben enteramente a los movimientos relativos.

La aproximacién no relativista se rompe cuando la presién (6.26) es compa-
rable con la densidad de masa en reposo. Esto sucede cuando p ~ ¢?/Ga? = pre;.
Si la materia obscura bosonica contribuye a la densidad total de masa en los
presentes dias, entonces la densidad de masa promedio es igual a p, a un
corrimiento al rojo

SWGprel
3QH?

donde Q = /0,3, hso = Ho/(50kms ™ Mpc™), ¥ e kpe = Te,min/kpe.

1/3 , , ,
14 zper = ( ) ~ 2,1 % 10°Q0 3 hiag P12 (6.28)

La interaccién hace del gas un superfluido. Si una particula se remueve del
condensado de Bose-Einstein y se pone en un estado de particula sola con mo-
mento p + g # p entonces la energia potencial esta dada por:

N-1

W1 + NT (0(0) + 0(q)) =Wy + ——U(q). (6.29)

El primer termino de la izquierda es la interacciéon de una particula con las
N-1 particulas en el condensado, y el segundo es la interacciéon del condensado
con las particulas extraidas; la pieza que involucra a U (¢) es el intercambio de
energia resultante de la simetrizacién de N funciones de onda. Aqui se asume
que el rango de U(r) es suficientemente corto tal que U(q) ~ U(0) . La energia
penada para remover una particula del condensado es aproximadamente igual a
la energia potencial por par de particulas nU (0) . Asf la corriente del condensado
pasa un obstéculo (un potencial externo) a velocidad v. Dispersar el condensado
es imposible si la energia cinética por particula es menor que la energia penada,
por ejemplo si la velocidad relativa fuera:

v < /20U (0)/m = verir(n). (6.30)
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De manera similar, cuando dos condensados de densidad n; o y momento p; 2
fluyen a través de otros, ocurre disipacién solo si [p1 — pa| > V2mveris (1 + ng).
Esto nos dice que la manera de interactuar de dos flujos es a través de la energia
de campo medio ninaU (0) por unidad de volumen. En el interior, el nicleo
esta soportado principalmente por interacciones repulsivas (Ecn. 6.27). V. es
comparable con la velocidad del virial.

Era relativista

Materia obscura con las propiedades descritas anteriormente surgen como
cuantos de campos escalares ® relativistas auto interactuantes con una densidad
lagrangiana

L=—v=g (;gwaﬁa@ + V(<I>)> . (6.31)

Sin perdida de generalidad, el minimo de V(®) ocurre a ® = 0, y V(®) =
m?®2/2 + potencias superiores. Potenciales de la forma

1
V(®) = §m2<1>2 + kd* (6.32)
son de particular interés, aunque uno debe agregar una constante V(0) = A/87G
que produce una constante cosmoldgica en el presente. En la teoria de pertur-
baciones, el orden mas bajo de la densidad de interaccién de un estado | ¥ (0))
consistiendo de N cuantos en reposo en un volumen V, en el espacio de Minkows-
ki

_ 6kN(N —1)

[ o) ot (0) = ST (6.33)

y por tanto U(0) = 3k/m? .

Métodos semi- cldsicos dan el mismo resultado, el cual es importante debido

a que estas no estan restringidas a la teoria de perturbaciones. Asi, si ® fuera

una campo clasico espacialmente uniforme, entonces L puede ser considerado

como el lagrangiano de un oscilador unidimensional con dependencia explicita

via la métrica g, — diag(—1, a?,a?,a?) en un Universo de Einstein-de Sitter,
el momento conjugado de ® es @ = a3>® y el Hamiltoniano es

wr
H=_—+4+aV(® 6.34
oV (®) (6:34)

y la accién en el oscilador esta dada por una integral sobre un ciclo completo

1 _ a’ —
1= o %wd@ = s jl{ Va3H -V (®)dd (6.35)
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Semiclasicamente, I se vuelve el nimero de cuantos por volumen comovil,
na®, mientras H llega a ser la energfa por volumen comovil pa®. (Aqui, p serd la
densidad de energfa mn). La Ec. (6.35) se hace sensible solo cuando la frecuencia
de oscilacién w = (0H/JI), es mucho mas grande que la velocidad actual de
expansion % , en dicho caso I es un invariante adiabdtico y por tanto na® se
conserva. Por expansién directa de la cuadratura (6.35) del primer orden en k

uno tiene

H=MI+ 35517+ O(K*I?).

2m

Por tanto

3k
p=mn+ an + O(k*n?). (6.36)

De acuerdo con los resultados para el régimen no relativista (pequefias n).

En el limite opuesto de grandes n, la cuadratura (6.35) esta dominada por
® > m/+/v ; despreciando en termino de masa en V(®), uno tiene:

p A~ 1,377k 3nt/3, (6.37)

Si esta fuera un gas relativista no interactuante: p = 9(pV)/0V = p/3. Ecn.
(6.35) puede ser evaluada a una expresion exacta para n(p) en términos de in-
tegrales elipticas. Aqui se estima la masa m y el nimero de densidad promedio
7i(z) de estos cuantos. De las Ecns. (6.27)&(6.36), se sigue que el radio minimo
del ntcleo ¢ pmin = 3* depende solamente de m?* /k y de constantes fundamen-
tales, por tanto

me? ~ 10,7k 4r 2 eV. (6.38)

c,kpc

Aparte del acoplamiento adimensional k, este es el significado geométrico
de la masa de Planck y la masa para la cual la longitud de onda es 277 pin.
Ademas, si este tipo de materia obscura domina la densidad de masa hoy, en-
tonces

_ ~ —1/4 1/2 2 3 -3
n(z) = 74k~ r e, Qo3hse (1 + 2)°em ™. (6.39)

Anteriormente el corrimiento al rojo (6.28) cuando las particulas segufan la
ecuacién relativista de estado (6.37), estas habrian contribuido a una fraccién
constante del total de la densidad de energia, equivalente a un aumento

2/3 4/3
AN, ~ 0,14r%7 (Qo5h2)" (6.40)
efectivo en el numero de neutrinos sin masa (asumiendo N, = 3), el cual es
compatible con las restricciones de la ntcleo sintesis primordial [40].
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Capitulo 7

Determinando la naturaleza
de la material obscura

A primera vista, las alternativas concebibles a materia obscura fria sin col-
isién son tan numerosas que podria parecer imposible distinguir entre tantas, sin
embargo, una de cada alternativa produce distintas modificaciones en pequenas
escalas que pueden ser probadas a través de observaciones astrondémicas mejo-
radas y simulaciones numéricas. El universo local - los objetos pequenos que
orbitan en las galaxias y los niicleos de galaxias- resultan ser nuevos laborato-
rios para examinar la naturaleza de la materia obscura.

Las predicciones de varias alternativas son distintas debido a sus modifica-
ciones del panorama de fria y sin colisiones dependiendo de diferentes propiedades.
SIDM o SADM solo afectan en halos cuando la rapidez de interaccién crece por
arriba de cierto valor umbral. La rapidez de interacciéon depende en la densidad
de superficie de si la seccién transversal es independiente de la velocidad, o de
manera mas general, el producto de la seccién transversal y la velocidad.

En todos los casos, el efecto de interaccion es debido solo a pequenas dis-
persiones que toman lugar dentro de la vida del universo. WDM, RDM o FDM
proponen una caracteristica en escalas de longitud debajo de la cual los halos
de materia obscura son afectados. DDM tiene la caracteristica de una escala en
tiempo después de la cual los halos de materia obscura son afectados en todas
las escalas de longitud para todas las densidades de superficie.

Las diversas opciones también alteran la historia de la formacion de estruc-
tura comparada con el panorama de materia obscura fria sin colisiones en dife-
rentes formas. SIDM mantiene la misma secuencia de formacién de estructura
pero cambia lentamente la distribuciéon de materia obscura en regiones densas.
SADM es similar, excepto que esta remueve del todo la materia obscura desde
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regiones densas. Dependiendo de los detalles, RDM y FDM pueden o no afectar
la secuencia de formacién de estructura, cualquiera de las dos, pero estas asegu-
ran que objetos a escalas mas pequenas son forzados a tener bajas densidades
fisicas.

DDM remueve materia obscura en todas las escalas comenzando después de
un tiempo caracteristico de decaimiento; mucha de la masa se pierde a través de
los decaimientos, velocidades de agrupamiento mas elevadas se requieren para
corresponder las observaciones de los cimulos masivos de galaxias y a otras
propuestas. WDM demora el inicio de formacién de estructura hasta que la
materia obscura se enfria suficiente y se agrupa gravitacionalmente, inicialmente
suprimen la formacién de estructura de pequena escala pero més tarde se crea
por fragmentacion de estructuras a gran escala.

A causa de estas diferencias, cada candidato distinto a materia obscura res-
tringe y desafia. Si la seccion transversal es demasiado grande, auto interaccién
(auto aniquilacién) puede guiar a la evaporacién de halos en los grupos de ga-
laxias, en conflicto con las observaciones. Para WDM, la cual su formacién de
estructura es demorada, comparada con el panorama estdndar, existe la eviden-
cia de que galaxias tempranas y formacion de estrellas proporcionan una fuerte
restriccién.

Del mismo modo, SADM podria destruir potencialmente todos los halos
pequenos hechos en tiempos tempranos antes que ellos llegaran a ser sitios para
nuevas galaxias pequenas. Un logro para DDM es que esta parece requerir una
produccién mas elevada de cimulos de densidad masiva en el universo temprano
que lo observado a fin de obtener la correcta distribucién de masa después de
decaer.

Siendo cualitativas estas predicciones, simulaciones numéricas detalladas de
cada caso son necesarias y nos urgiria que estas fuesen hechas en un futuro
cercano. No estarfamos tan sorprendidos si alguna de las suposiciones de arriba
fuera incorrecta cuando los calculos sean hechos de manera mas precisa.

Primero consideremos la época a la cual los objetos de diferente masa se
formaron en diferentes escenarios (Fig 7.1). Para dar las mismas estructuras
hoy en dia, objetos de una masa dada necesitaran formarse mas temprano en
los escenarios de DDM y SADM como comparacién de los escenarios estandares
de CCDM y SIDM. Los objetos de baja masa se formaran mas tarde en al menos
algunos escenarios de FDM y RDM, en el escenario de WDM se formaran mas
tarde y solo por fragmentacién de objetos mas masivos.

La existencia de galaxias de baja masa en tiempos tempranos proporcionara un
importante diagnostico para distinguir las alternativas: las observaciones del
WMAP favorecen a modelos, los cuales forman estructura a tiempos tempra-
nos.
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Figura 7.1: Tiempo de formacién de estructuras como:
enanas, Superficies de bajo brillo (LSB), galaxias ordinar-
ias (Lx) y cumulos de galaxias, con diferentes modelos de
materia obscura [16].

En la Fig 7.2 se presenta como varios halos pequenos asi como grandes
halos de materia obscura parecen existir. En los escenarios de WDM, FDM y
RDM, pequenos objetos son sub abundantes comparados con los escenarios de
CCDM, SIDM y SADM. Célculos de WDM revelan que objetos hechos por
fragmentacién estan presentes, pero a niveles menores.

Los halos pequenos pueden ser dificiles de observar directamente debido a
que ellos pueden ser incapaces de retener demasiado gas que hace a las galaxias
observables. Sin embargo estos halos pequenos de materia obscura pueden ser
detectados a través de sus efectos gravitacionales, como lentes y otras interac-
ciones dinamicas. Asi, la Figura 7.2 refleja las condiciones histéricas mostradas
en la Figura 7.1 para permitir el estudio de objetos cercanos.

La estructura interna de los halos proporciona otra caracteristica para distin-
guir un modelo de otro, asf la Fig 7.3 refleja las condiciones historicas mostradas
en la Fig. 1. En el modelo de CCDM, halos de baja se formaron tempranamente
cuando el universo era mas denso, y por tanto son por si mismos mas densos que
las estructuras formadas después, esto se muestra en la estructura interna. Este
es un problema critico, porque las partes mas internas de los halos de materia
obscura se observan considerablemente menos densos que los esperados en el
modelo estandar de CCDM. Para halos de materia obscura aislados, los cuales
no contienen componentes barionicos, la evoluciéon dindmica serd cualitativa-
mente similar a la de los cimulos de estrellas.
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Figura 7.2: Demografia: como el numero de objetos de un
tipo dado dependen de su masa (Como la observada hoy)
para diferentes modelos de materia obscura [16].

Finalmente, examinemos los panoramas dentro de los cuales diferentes tipos
de objetos podrian ser encontrados.

En el modelo estandar, halos de baja masa se distribuyen de manera mas
uniforme que halos de masa mas elevada, asi grandes vacios se observan en las
distribuciones de galaxias masivas que deben ser pobladas con halos de baja
masa y quizd también con galaxias asociadas de baja masa. Hasta la fecha,
estudios recientes no han encontrado tales galaxias, sin embargo todavia no
se sabe si esto se debe a la ausencia de halos de baja masa en los vacios, o
simplemente porque no han podido hacer galaxias.

En el escenario WDM, los halos de baja masa son tipicamente cercanos a
las elevadas masas como las que se formaron por fragmentacién de estructuras
mayores. Para los escenarios SIDM, SADM, FDM y RDM, la abundancia de
objetos de baja masa declinaran en las vecindades de las masas mas elevadas.
En SIDM, esto serd porque las interacciones calentaran los halos mas frios de
baja masa por colisiones directas entre particulas, y en los otros tres casos, se
debe a que halos de baja masa tendran baja densidad interna y sera fragil, por
lo tanto facilmente se fragmentaran en encuentros de marea con sus hermanos
mayores.
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Figura 7.3: Estructura interna: como la densidad del inte-
rior de un kilo parsec depende de la masa del sistema para
diferentes modelos de materia obscura [16].
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Figura 7.4: Panorama: cémo el nimero de enanas en
(1Mpc)? de volumen depende en la densidad promedio den-
tro de dicho volumen [16].
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Capitulo 8

Conclusiones

La idea de que algin tipo de materia no-luminosa (desconocida) domine
la quimica ordinaria de los elementos, fue abordada primero por Fritz Zwicky
hace 72 anos, ahora es la sabiduria més comun de la estructura del Universo,
y ha sido confirmada por varias lineas de evidencia. En escalas galacticas y
cosmologicas, esta se manifiesta solo a través de interacciones gravitacionales
con la materia ordinaria. Sin embargo, a escalas microscopicas, esta se puede
manifestar a través de interacciones débiles y se espera ser detectada a bajas
energia en los experimentos de fisica de particulas.

Al tratar de entender la materia obscura y la formacion de estructura en la
cosmologia moderna, asi como la fisica de particulas en lo anos 60s y 70s, surge
como resultado un modelo estdndar, el cual ha guiado a un gran progreso en la
teorfa y en la experimentacién/observacion.

Sin embargo este modelo atin no esta completo, debido a que no se cuenta
con alguna teoria que tenga todas las virtudes de CDM y ademads evite las fallas
principalmente en los centros de las galaxias. Para varios propoésitos, incluyendo
sus distribuciones a grandes escalas, el modelo estandar de CDM es de gran uso,
mientras que para pequenas escalas existen sugerencias que nos ayudan a evitar
posibles discrepancias en la teoria.

Existe una variedad de pistas diciéndonos que el mundo no puede ser tan
simple como el modelo de CDM. Mientras que el modelo de CDM puede prede-
cir correctamente observaciones hechas desde las escalas cosmoldgicas mayores
bajando bruscamente hasta escalas galacticas y desde universos tempranos has-
ta la presente época, existen varias indicaciones que en escalas sub galacticas se
predice que deberia haber mas materia obscura que la que es detectada gravita-
cionalmente. Simulaciones numéricas predicen que todas las galaxias deberian
contener cuspides en los niticleos, donde la densidad de materia obscura crece
repentinamente conforme el radio decrece, y la mayoria de las observaciones no
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confirman esta prediccién.

Se necesitan simulaciones y observaciones mas precisas para confirmar si
estas aparentes discrepancias son reales. Si es asi, entonces existen varios suge-
rencias interesantes las cuales podrian predecir cispides menores en el nticleo
y, mas importante, las predicciones de otras observaciones conducirian a usar
las pruebas de panoramas variantes. Estos incluyen la historia de formacién de
los halos de materia obscura, la demograffa (distribucién de masa) de halos de
baja masa, la detallada distribucién de densidad interior de halos de galaxias y
el medio ambiente dentro del cual diferentes tipos de objetos astronémicos son
encontrados.

El modelo estandar de CDM no es la teoria fundamental, y por tanto la
busqueda de una mejor teoria estd en desarrollo.

1. Materia obscura auto-interactuante fuertemente (SIDM): La materia obs-
cura debe tener una seccién transversal auto dispersante significante o,
comparable a la seccién transversal nicleo-nicleo. Entonces, en varios ha-
los, grandes o pequenos, donde el numero de particulas por unidad de
drea (densidad de superficie) x o es mucho mayor que la unidad, coli-
siones entre particulas de materia obscura dan una evoluciéon compleja de
la estructura. Durante las fases iniciales de este proceso, el cual es ma-
yor que la edad presente del universo, las densidades centrales disminuyen
de manera deseada debido a la dispersién de las particulas de materia
obscura. También, dispersando los halos de pequenos cimulos de materia
obscura orbitando en estructuras mas grandes, haciéndolos vulnerables a
arrancamientos de marea y reduciendo su ntimero

2. Materia obscura tibia (WDM): Materia obscura que puede surgir con una
velocidad de dispersién pequena (ej. A través del decaimiento de otras
especies), la cual quedo quizds con una velocidad de solo 100 m/s, pero
la cual puede tener efectos significantes en estructuras de pequena escala.
Extrapolando en tiempo, esta velocidad aumentd hasta un valor suficiente
para tener efectos significantes en estructuras de pequenia escala (desde
que las particulas se mueven demasiado rapido en los ciimulos gravita-
cionales en estas escalas). Existen menos halos de pequefia masa y todos
los halos tienen perfiles menos abruptos en sus partes internas del nicleo.
También, debido a que la mayoria de los halos de mas baja masa surgen
por fragmentacién de estructuras mayores en este panorama, estos se en-
cuentran en regiones de alta densidad y los vacios tienden a estar mas
vacios en sistemas pequenos que en el escenario estandar de la materia
obscura fria y sin colisiones.
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3. Materia Obscura Repulsiva (RDM): La materia obscura puede consistir
de condensados de bosones masivos con un potencial de corto rango. Las
partes mas interiores de los halos de materia obscura se comportarian
como superfluidos y crearian menos cispides en los perfiles de densidad.

4. Materia obscura difusa (FDM): Materia obscura puede tomar forma de
particulas escalares ultraligeras, las cuales su longitud de de onda de
Compton (tamano efectivo) es del tamafnio del nicleo de una galaxia.
Ademas, la materia obscura no puede estar concentrada en escalas mas
pequenas, suavizando sus nucleos y reduciendo la estructura a pequena
escala.

5. Materia obscura auto aniquilante (SADM): Particulas de materia obscura
en regiones densas pueden colisionar y aniquilarse, liberando radiacién.
Esto reduce la densidad en las regiones centrales de los ciimulos por dos
razones: eliminacion directa de particulas desde el centro y la re-expansiéon
de los residuos como ciimulos que se ajustan a reducir la gravedad central.

6. Materia obscura que decae (DDM): Si la densidad temprana de los halos
decae en particulas relativistas y remanentes de més baja masa, entonces
las densidades del nticleo, las cuales se formaron tempranamente, son sig-
nificantemente reducidas sin alterar estructuras de gran escala.

Mientras que todas estas ingeniosas sugerencias fueron disenadas para re-
ducir las densidades centrales de los halos de materia obscura, ellas lograron ter-
minar en diferentes formas, y deberian tener diferentes marcas observacionales.
Estas proveen formas de clasificar las alternativas e idear pruebas que nos ca-
pacitarian para eliminar algunas de estas alternativas y mas adelante restringir
las restantes.

Aqui se ha esbozado los tipos de pruebas astronémicas que podrian ser he-
chos en una estrecha bisqueda. Por ejemplo, puede ser que nuestra idea de una
sola componente sea simplista.

Algunas observaciones o calculos seran hechos de tal manera que reorienten
nuestras investigaciones y, si esto sucede como ha sucedido a menudo en el
pasado, nos podremos dar cuenta de que la evidencia importante ha estado, por
décadas, sentada frente a nosotros sin reconocerla.

Cualquiera que sea la Materia Obscura, esta es la fuente dominante de las
fuerzas gravitacionales en el universo; por tanto debe ser, al menos parcialmente,
responsable de la estructura que observamos hoy en dia en el Universo.
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Apéndice A
Glosario

Barién. Particula que tiene interaccién fuerte, nuclear. En el atomo estas
particulas son los nucleones (particulas formadas por neutrones y pro-
tones).

Bosén. Particula con espin entero (No obedecen el principio de exlusién de
Pauli).

Curvas de rotacion. Grafica de las velocidades tangenciales de un sistema de
muchos cuerpos grando en torno a si mismos.

Densidad Critica. Densidad limite entre un Universo que se recolapsa y otro
que se expande (Geometria del Universo: Plana).

Enanas blanca. Estrella sin mas combustible atémico para seguir iluminando,
menor a 1.4 masas solares.

Espectro angular de potencias. Es la gréfica que muestra el niimero de fluc-
tuaciones de millonésimas de grado Kelvin en la radiaciéon de fondo del
Universo para cada tamano de la fluctuacién.

Estrellas de neutrones. Estrella colapsada que detiene su colapso debido al
efecto del principio de incertidumbre entre sus neutrones. A estas estrellas
también se les llama pulsares.

Galaxia Barrada. Galxia espirale que tiene un estructura tipo “barra”.

Galaxia LSB. Low Surface Brightness. Galaxia de bajo brillo superficial. Son
galaxias que casi no contienen materia luminosa y que, probablemente,
estan hechas exclusivamente de materia obscura.

Halo. Regién que rodea a un objeto, el halo galactico rodea a la galaxia pero
es invisible.

Horizonte de Hubble. Denota la distancia médxima que pudo haber viajado
una senal emitida durante el Big Bang
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Hoyo negro. Cuerpo en el que la fuerza gravitatoria es tan intensa que no
permite que nada, ni la luz, salga de él.

Lentes Gravitacionales. Efecto causado en una fuente luminosa debido a un
objeto con un campo gravitacional que se interpone entre la fuente y el
observador.

Masa efectiva de Jeans. Catidad de masa que supera cierto umbral de tal
manera que el colapso se hace inevitable.

Materia obscura caliente. Materia obscura que, al desprenderse de su inter-
accion con el resto de la materia, era tan caliente que se movia a veloci-
dades cercanas a la de la luz.

Materia obscura fria. Materia obscura que, al desprenderse de su interaccion
con el resto de la materia, era suficientemente fria para poder moverse a
velocidades lejanas a la de la luz.

Materia obscura tibia. Materia obscura intermedia entre materia obscura
fria y materia obscura caliente.

Microlenticulacién. Efecto de lente gravitacional ausado por un objeto pequefio.
Ondas-p. Ondas Longitudinales o compresionales.
Ondas-s. Ondas Transversales o de corte.

Quintessence. Tipo de materia hipotética que pretende resovlver el problema
de la energia obscura, alternativo a la constante cosmolégica.

Radio virial. Esta definido tal que la densidad media dentro de la esfera r,;,
es 200 veces la densidad media presente en el Universo.
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